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Résumé
Les données cinématiques obtenues en lumière H de 2$ galaxies de l’échantillon
SING$ (Sptzer Infrared Nearby Galaxies Snrvey) sont présentées. Les données ont
été obtenues par spectroscopie de champ intégral de type Fabry-Perot en comptage de
photons. De nouvelles méthodes de traitement et d’analyse ont été développées dans le
but d’assurer qualité et homogénéité des données présentées. Ces nouvelles méthodes
permettent entre autres de mieux calibrer les observations, de mieux soustraire le
spectre du ciel qui pollue le faible signal des galaxies et d’obtenir un rapport signal
sur bruit constant sur les cubes de données.
Une nouvelle caméra à comptage de photons a été développée. Basée sur la tech
nologie EMCCD (Etectron Muttiplying Charge Coupted Device), cette caméra a la
capacité d’augmenter grandement la sensibilité de l’imagerie à faible flux.
Mots clés : Galaxies - Cinématique - Matière sombre - Instrumentation astrono
mique - Comptage de photons - CCD à multiplication d’électrons - Interférométrie
de Fahry-Perot - Spectroscopie 3D - Spitzer Infrared Nearhy Galaxies Survey.
$ummary
The H kinernatics for 2$ galaxies of the SINGS (Spitzer Irifrared Nearby Galaxies
Survey) are presented. The data were gathered using a Fabry-Perot integral fleld
spectrometer in photon counting. New data reduction techniques were developped
with the aim of producing a data set of high quality and as homogeneous as possible.
These iiew techniques provide a better calibration of the observations, accurate sky
emission subtraction and adaptive spatial binning and srnoothing.
A new photon countiig camera was developped. Based on the EMCCD (Electron
‘vIultip1ying Charge CoupÏed Device), this camera eau potentially lower the noise
barrier of the extreme faint flux imaging.
Keywords Galaxies - Kinernaties - Dark matter - Astronomical instrumentation
- Photon counting - Electron Multiplying CCD - Low Light Level CCD - Fabry-Perot
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Introduct ion
En 1933, Zwicky observait la dynamique des galaxies de l’amas de Coma. En
formulant l’hypothèse que la quantité de masse présente dans l’amas était propor
tionnelle à la quantité de lumière émise par les galaxies, il détermina qu’environ 90%o
de la masse nécessaire à l’explication de la vitesse des galaxies dans l’amas était man
quante (Zwicky 1933). Sans cette masse, les galaxies ne pouvaient que s’échapper,
faute de potentiel gravitationnel. D’autres observations, réalisées par Smith (1936)
sur des galaxies de l’amas de la Vierge et par Oort (1940) sur des galaxies de l’amas
local, montraient la même problématique : la seule masse représentée par les étoiles
et le gaz n’était pas suffisante pour expliquer le potentiel gravitationnel observé.
Un phénomène similaire fut observé par Ruhin Ford (1970) à l’intérieur même
des galaxies. En prenant l’image d’une galaxie typique, telle NGC 891 (figure 1), il
est possible de déterminer le profil de lilminosité, qui ressemble à celui présenté à la
figure 2. Puisque la luminosité du disque d’une galaxie diminue lorsqu’on s’éloigne
de son centre, il doit y avoir moins d’étoiles, ce qui laisse croire qu’il y a moins de
masse. On s’attendait donc à ce que la vitesse radiale de rotation des étoiles dans une
galaxie spirale typique diminue à grand rayon. Pourtant, ce qui a été observé est tout
autre. La figure 3 montre la courbe de rotation d’une telle galaxie. Pour expliquer cet
aplatissement de la courbe de rotation à grand rayon galactocentrique. plutôt qu’une
décroissance, on doit poser que le rapport masse sur luminosité T n’est pas constant
lorsqu’on s’éloigne du centre de la galaxie. Pourtant, tel qu’observé par Freeman
(1970), les couleurs (par exemple, B-V) demeurent constantes en fonction du rayon,
ce qui implique que les mêmes proportions des différentes populations stellaires sont
présentes à tous les rayons. Ainsi, puisqu’il n’y a pas de raison de croire que le rapport
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T n’est pas constant pour le disque stellaire, une importante quantité de matière
non lumineuse doit être présente dans les galaxies pour expliquer un tel phénomène.
Un important champ d’étude de l’astronomie coisiste donc à traquer cette matière
noire pour tenter de l’identifier. Mais comment peut-on voir ce qui n’émet pas de
lumière?
Un disque stellaire est un système en équilibre où la rotation balance exactement




Ainsi, en connaissant la vitesse u et la distance r de l’orbite circulaire d’un corps
autour d’un autre, il est possible de déterminer la masse qui se trouve à l’intérieur
de l’orbite, soit M. En ce sens, on peut déterminer la masse d’un corps, même s’il
n’est pas visible, en mesurant les paramètres orbitaux d’un corps lumineux en orbite
autour du premier.
Fig. 1: La galaxie vue par la tranche NGC 891. Image OPIOMM (Site web http:
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Fig. 4: Représentation de l’effet Doppler (flèches rouge et bleue) et de l’angle de
position (angle du nord jusqu’à l’axe majeur du côté rouge de la galaxie). L’inclinaison
«une galaxie est l’angle entre Faxe de rotation et le plan du ciel (perpendiculaire à
la ligne de visée).
0.1 La rotation des galaxies
La rotation des galaxies est étudiée par l’observation de l’effet Doppler produit par
leur rotation (figure 4). Toutefois, les observations spectroscopiques ne permettent de
mesurer que la vitesse de rotation par rapport à la ligne de visée. La vitesse observée,
v0 n’est donc pas directement la vitesse de la rotation d’une galaxie mais plutôt, de
manière simplifiée,
v + vrot(r)cosOsini, (0.2)
où r et O sont les coordonnées polaires dans le plan du disque de la galaxie. O est mesuré
par rapport à l’axe majeur de la galaxie, celui-ci étant à un angle de o du nord céleste.
v5 représente la vitesse systémique de la galaxie, c’est-à-dire la vitesse à laquelle
elle s’éloigne de l’observateur (vitesse négative si elle s’approche). L’équation 0.2 est
valable pour une galaxie en rotation pure. Dans le cas de mouvements non-circulaires,
(par exemple, des mouvements d’expansion), le terme Ver? sinO sin i s’ajoute à l’équation
0.2. De même, un mouvement hors plan contribue selon v(r) cos i à la vitesse observée.
La vitesse réelle de rotation de la galaxie, au rayon r, représentée par vrot(r), est
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ainsi obtenue en déprojettallt la vitesse observée, v0. En dressant le graphique de
vrot, en fonction du rayon, on obtient la courbe de rotation de la galaxie.
0.2 La distribution de la masse des galaxies
L’étude de la rotation des galaxies permet de connaître leur masse dynamique. La
masse dynamique représente la masse totale de la galaxie, soit la masse des étoiles, la
masse du gaz (H1, l’hydrogène neutre et H2, l’hydrogène moléculaire, constituent les
deux priilcipales composantes gazeuses) et la masse sombre. On peut déterminer la
masse des étoiles en intégrant la masse des diverses populations stellaires observées
dans les spectres des galaxies. On peut aussi trouver la masse de gaz préseilte dans
la galaxie en observant l’intensité de la raie d’hydrogène neutre à 21 cm en radio et
les raies du monoxyde de carbone (CO) aux longueurs d’onde millimétriques, traceur
de l’hydrogène moléculaire (Gordon Burton 1976). De ce fait, en soustrayant la
contribution des étoiles et du gaz à la masse dynamique, on peut trouver la masse de
la matière sombre (Carignan Freeman 1985). La figure 5 montre la contribution à la
rotation de chacune des composantes de la galaxie NGC 6946 telles que déterminées
par Carignan et al. (1990). Il est important de noter que la somme des vitesses de
chaque composante n’égale pas la vitesse de rotation de la galaxie. La masse de
chaque composante représente un potentiel et les vitesses associées s’additionnent
quadratiquement (v0 = r et = * + i1 + ksomre).
Ainsi, la distribution de la matière sombre dans les galaxies peut être déterminée
en étudiant leur rotation. La courbe de rotation de plusieurs galaxies de différents
types morphologiques a été déterminée par Sofue et al. (1999) (figure 6). 011 voit
qu’aucune galaxie (ou presque) ne présente de courbe de rotation qui décline à rayon
élevé. Dans certains cas, on remarque même que la vitesse de rotation n’a pas atteint
son maximum à la limite de la détection. Chaque point de la courbe de rotation
renseigne sur le potentiel gravitationnel présent à l’intérieur du rayon galactocentrique
qu’il représente (Freeman 1970), le potentiel gravitationnel à l’extérieur s’annulant









Fig. 5: Le graphique de gauche montre la courbe de rotation de la galaxie NGC 6946,
le modèle de masse associé ainsi que la participation à la rotation de chacune des
composantes de la galaxie. Le rapport masse stellaire sur masse sombre ainsi que
le rapport masse de gaz ileutre sur masse sombre est également présenté dails le
graphique de droite. L’image de la galaxie est donnée à titre de comparaison. L’échelle
de distance en rouge est située sur le grand axe de la galaxie et elle est exprimée en kpc
dans le référentiel de la galaxie. L’image en couleur ne montre que la partie optique
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Fig. 6: Courbes de rotatioll de galaxies de divers types morphologiques. Source
Sofue et al. (1999).
de la masse, on peut ainsi trouver la quantité de matière sombre présente à tous les
rayons de la galaxie.
On remarque que les courbes de rotation ont des apparences différentes en fonction
du type morphologique des galaxies. Le gradient de vitesse central des galaxies spirales
dites de type précoce (Sa-Sb) est très prononcé alors qu’il l’est moins pour les galaxies
spirales de type tardif (Sc-Sd). La distribution de la matière sombre y est différente.
Les spirales précoces rie possèdent peu ou pas de matière sombre en leur centre la
composante stellaire y domine. Par contre, pour expliquer la rotation des spirales
tardives, des irrégulières et des naines irrégulières, on doit faire appel à la matière
sombre à tous les rayolis; elle domine autant les parties centrales que le disque et
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0.3 L’observation de la cinématique des galaxies
Pour en arriver à identifier la matière sombre, la connaissance de sa distribution
semble être une étape logique. Pour dresser une image globale de la distribution de la
matière sombre dans les galaxies, il est important d’observer les différents types mor
phologiques de galaxies. La figure 6 le démontre bien: à chaque type de galaxie semble
être associées certaines caractéristiques des courbes de rotation, signature d’une dis
tribution différente de la masse. Plusieurs campagnes d’observation de galaxies se sont
donc concentrées sur l’obtention de données cinématiques (Nishiyama et al. 2001, van
der Hulst et al. 2001, Arnrarn et al. 2002, Walter et al. 2004 pour ne nommer qu’eux).
Le principe est cependant toujours le même : on observe le décalage Doppler d’une
raie d’émission ou d’absorption dont la longueur d’onde au repos est connue avec une
très grande précision. Plusieurs raies permettent de telles observations.
0.3.1 L’observation de l’hydrogène neutre
L’observation de l’atome d’hydrogène neutre H1 dans son état fondamental, n’est
pas u priori intuitive. L’atome n’étant pas excité, il est incapable de produire des raies
d’émission par désexcitation. Il est également difficile d’observer l’hydrogène neutre
en absorption puisque seule la radiation ultraviolette est suffisamment énergétique
pour l’exciter.
Fort heureusement, une transition hyperfine au sein de l’atome émet un photon
très peu énergétique (5.9 x 106eV). dans la bande radio du spectre électromagnétique.
à 21.105 cm ou 1420.4 MHz (Wild 1952). Cette transition est causée par le spin de
l’électron et du proton de l’atome qui passe d’un état aligné à un état non-aligné.
L’état non-aligné étant légèrement moins énergétique, un photon doit être émis pour
permettre à l’atome de perdre de l’énergie. Cette transition, très rare le temps
caractéristique où un atome peut rester dans l’état aligné avant de passer à l’état
non-aligné est de 1.1 x io années —‘ est heureusement catalysée par les collisions
des atomes d’hydrogène dans le milieu interstellaire. Aux densités typiques du milieu
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interstellaire (n r’- 106m3), le taux d’excitation et de désexcitation par collisions est
très élevé, de l’ordre de 400 année1. De plus, ce rayonnement ne peut pas être émis
naturellement sur Terre et les sources de bruit locales s’en voient donc diminuées.
Également, puisqu’aucune des configurations de l’atome d’hydrogène ne possède de
moment dipolaire électrique, l’absorption et l’émissioll des photons à 21.1 cm est “in
terdite”. Le signal à 21.1 cm jouit donc d’un faible taux d’absorption, ce qui permet à
cette radiation de traverser sans trop d’encombrement les milieux interstellaires. On
dit donc que les milieux interstellaires sont optiquement minces sur de grandes dis
tances à la radiation à 21.1 cm (Dickey & Lockman 1990). Par coiltre, cette émission
n’est pas possible pour l’hydrogène sous forme moléculaire (H2). Seule la forme ato
mique de l’hydrogène est observable à cette longueur d’onde.
L’hydrogène neutre est souvent absent des régions galactiques centrales. Sa présence
à plus grand rayon est en revanche très importante, s’étendant généralement plus loin
que le disque optique. Il trace également très bien les bras spiraux des galaxies. L’ob
servation avec les télescopes radios (par exemple, Arecibo à Puerto Rico) ou par
interférométrie radio (par exemple, Westerbork en Hollande ou le Very Large Array
aux États-Unis) permet ainsi d’obtenir des données cinématiques d’une très large cou
verture. La faible résolution angulaire des radiotélescopes est toutefois problématique,
souvent de l’ordre du quart de minute d’arc, et peut causer une sous-estimation des
vitesses de rotation en présence de forts gradients (Blais-Ouellette et al. 1999, $waters
et al. 2000). C’est ce qu’on appelle le bearn-smearing.
0.3.2 L’observation de la composante moléculaire
L’hydrogène moléculaire H2 n’est pas facilement observable puisqu’il ne possède
pas de raie d’émission ou d’absorption dans les régions radio ou visible du spectre
électromagilétique. On doit plutôt utiliser d’autres molécules comme traceurs d’H2,
la plus fréquemment utilisée étant le monoxyde de carbone (CO) mais aussi le CH,
le OH, le CS et le C3 H2. Le CO est détecté grâce à deux raies de transition rota
tiolluelles Jrrr2—1 et Jrrl—0, respectivement à 1.3 et 2.6 mm (pour l’atome ‘2C’60),
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qui surviennent lors de collisions entre molécules. Wilson et al. (1970) ont été les
premiers à détecter du CO galactique (dans la nébuleuse d’Orlon). Très présent dans
les régiois centrales des galaxies (Regan et al. 2001), les observatiolls millimétriques
du CO permettellt d’y pallier le manque d’hydrogène neutre. Les télescopes mil
limétriques récents sont souvent groupés e systèmes interférométriques permettant
d’atteindre des résolutions angulaires de l’ordre de la seconde d’arc et une résolution
spectrale de l’ordre de lOkms’.
0.3.3 L’observation du gaz ionisé
L’observation du gaz ionisé est possible dans les régions où les étoiles jeunes et
chaudes émettent de la radiation suffisamment énergétique pour arracher des électrons
aux atomes. Les raies les plus fréquemment observées sont, dans la partie visible du
spectre électromagnétique, les raies métalliques du triplet d’oxygène, 0111, à 5007À, la
raie d’azote, N0, à 65$3À et la raie H de la série de Balmer de l’hydrogène à 6563Â.
La forte raie Hcl est présente dans les régions de formation stellaire où la radiation
ultraviolette à >13.6 eV (<912À) ionise les atomes d’hydrogène. Une fois ionisés,
les atomes se recombinent et l’électron retombe successivement sur des niveaux de
moindre éllergie, émettant des photons au passage. La raie Hc est émise lorsqu’un
électron passe du niveau 11rr3 à n=2. Cette émission fait briller d’une lumière rouge
les nuages d’hydrogène aux abords des régions de formation stellaire, qu’on appelle
les régions Hii. Une des régions Hii les plus étudiées de notre galaxie est la nébuleuse
d’Orioll, dans la constellation du même nom.
Les régions fui ont souvent été observées en spectroscopie à longue fente pour en
extraire des courbes de rotation (Rubin et al. 1985). Seul l’axe majeur de la galaxie
peut alors être observé, la fente ayant gélléralemellt une largeur de l’ordre de la
seconde d’arc. Il est alors fondamental de bien détermiller l’angle de position (figure
4) puisque la fente du spectrographe doit être parfaitement aligilée sur l’axe majeur
de la galaxie. Cet aspect de l’observation longue fente est expliqué plus en détails au
chapitre 2. La spectroscopie permet d’obtenir des données à deux dimensions : une
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vitesse et une position sur l’axe majeur.
La spectroscopie de champ illtégral a révolutionné l’observation de la cinématique
des galaxies. Ce type d’observation permet d’obtenir un cube de données : deux
dimensions spatiales (une image) et mie troisième dimension spectrale (en longueur
d’onde ou en vitesse). Plusieurs techniques permettent la spectroscopie de champ
intégral : les spectrographes à fibres (par exemple, Flores et al. 2004, Carignan et al.
1997), les spectromètres à trame de micro-lentilles (par exemple, Le Coarer et al.
1995) et l’interférométrie Fabry-Perot (Schommer et al. 1993, Amrarn et al. 2002 et
bien d’autres).
0.3.4 L’observation de raies d’absorption
Il est possible d’observer le spectre des étoiles pour cartographier la cinématique
des galaxies, ce qui évite les problèmes causés par le manque de gaz des galaxies de
type précoce. À l’aide d’un spectrographe à intégral de champ, on prend alors des
spectres à large couverture (quelques centaines d’À) pour tenter d’identifier plusieurs
raies d’absorption. Par exemple, les raies H, Mgb ou du fer sont visibles dans mi
spectre s’étendant de 4800 à 5380À (utilisé par la campagne d’observation SAURON,
Emsellem et al. 2004). Par la suite, le décalage Doppler de ces raies est déterminé en
le comparant à des spectres étalons représentant les diverses populatiolls stellaires.
0.4 La campagne d’observation SING$
L’échantillon $INGS (Spitzer Infrared Nearby Galaxies $urvey) a été élaboré par
Kennicutt et al. (2003) pour être observé avec le nouveau télescope infrarouge spatial
de la NA$A, lancé le 25 août 2003. Il est constitué de 75 galaxies proches (A < 30
Mpc) de tous types morphologiques (voir figure 7). La table I donne l’étendue des
paramètres couverts par l’échantillon SING$ (Kennicutt et al. 2003). Le but pre
mier de la campagne d’observation SINGS est de lier les paramètres de formation














Fig. Z: L’échaiitillon SINGS. Première ligne : NGC 24, NGC 33f, NGC 584, NGC
628, NGC 855. NGC 925, NGC 109f. Deuxième ligne NGC 1266, NGC 1291,
NGC 1316, NGC 13ff, NGC 1404, NGC 1482. NGC 1512, NGC 1566. Troisième
ligne NGC 1705, NGC 2403, Ho II, M 81 Dw A, DDO 53, NGC 2798, NGC 2811.
Quatrième ligne : NGC 2915, Ho I, NGC 2976, NGC 3049, NGC 3031, NGC 3034,
Ho IX, M 81 Dw B. Cinquième ligne NGC 3190, NGC 3184, NGC 3198, IC
2574, NGC 3265, Mrk 33, NGC 3351. Sixième ligne : NGC 3521, NGC 3621, NGC
3627, NGC 3773, NGC 3938, NGC 4125, NGC 4236, NGC 4254. Septième ligne
NGC 4321, NGC 4450, NGC 4536, NGC 4552, NGC 4559, NGC 4569, NGC 4579.
Huitième ligne : NGC 4594, NGC 4625, NGC 4631, NGC 4725, NGC 4736, DDO
154, NGC 4826, DDO 165. Neuvième ligne NGC 5033, NGC 5055, NGC 5194,
NGC 5195, Toi 89, NGC 540$, NGC 5474. Dixième ligne NGC 5713, NGC 5866,
IC 4710, NGC 6822, NGC 6946, NGC 7331, NGC 7552, NGC 7793. Images en bande
B du Digitized Sky Survey.
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Fig. 8: La galaxie NGC 7331 telle que vue par le télescope spatial infrarouge Spitzer.
La couleur bleue correspond à la radiation à 3.6[Lm. la couleur turquoise à 4.5[Lrn, la
couleur jaune à 5.6[Lm et la couleur rouge à $.Ojirn. Crédit : NASA/JPL-Caltech/M.
Regan (ST$cI), and the SINGS Team.
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Propriété Étendue
Type morphologique (Hubble) E à Irr
—12.5 à —23.5
5 x 106 à 2 x l0”L®
L(IR) <iO à 3 x l0”L®
L(IR)/LR <0.02 à 42
F60/F100 0.16 à 1.2
0/1-I (0.4R0) 0.05 à 3 (O/H)0
Mgaz/M* < 0.001 5
TF$ O à 15 M®yr’
TF$/L <i0- à 104M®yr’L’
Tab. I: Étendue des paramètres couverts par l’échantillon $ING$. Tiré de Kenllicutt
et al. (2003).
du télescope Spitzer seront couplées à des données radio, millimétriques, optiques,
ultraviolettes, rayons X et pour permettre la plus grande couverture en longueur
d’onde possible. Ainsi, toutes les données seront réunies pour bien comprendre l’uni
vers lointaill, la formation et l’évolution des galaxies. La figure 8 montre la galaxie
NGC 7331, jumelle de notre galaxie, telle que vue en infrarouge par le télescope Spit
zer (représentée en fausses couleurs, évidemment). Les régions en bleu sont formées
de vieilles étoiles, l’anneau en jaune est constitué de grandes quantités de gaz et de
composés organiques (PAH : polycyctic aromatic hydrocarbons) qui émettent de la
radiation infrarouge lorsqu’ils sont chauffés par les étoiles naissantes de leur environ
nement immédiat. Les bras de la galaxie contiennent les mêmes composés organiques,
mais à une densité moindre.
L’échantillon $INGS, tel qu’il a été défini au départ, ne prévoyait pas l’obtention
de donilées cillématiques optiques. Pourtallt, la cillématique des galaxies est encore
une variable mal comprise dans le processus de la formation stellaire (Avila-Reese
et al. 2003). Il a donc été décidé d’observer en raie d’émission Ho, par interférométrie
de Fabry-Perot, les galaxies SINGS pour en extraire des données cinématiques. Dans
le cadre de ce projet, la cinématique de 28 galaxies de l’échantillon $INGS a été ob
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tenue par l’observation du décalage Doppler de leur raie d’émission Ho. Ces données
pourront donc être utilisées pour affiner les modèles de formation stellaire (tels que
Lim 2003, Hernquist & Springel 2003). Mais surtout, concernant la distribution de
la matière sombre, les données de l’échantillon infrarouge SINGS permettent de bien
déterminer les différentes distributions de niasse visibles (gaz. étoiles, poussières).
Ainsi, couplées aux données cinématiques, les données fournies par l’échantillon SINGS
vont permettre de déterminer la distribution de matière sombre à l’intérieur de ces
galaxies avec une grande précision. Les données cinématiques obtenues dans le cadre
de ce projet sont présentées au chapitre 2.
0.5 Le comptage de photons
La spectroscopie de champ intégral par interférométrie de Fabry-Perot est réalisée
en prenant des images successives de différentes tranches de longueurs d’onde. Pour
chaque image, un rapport signal sur bruit minimum est nécessaire pour bien résoudre
les structures des galaxies. Ainsi, les premières observations CCD en interférornétrie
Fabry-Perot nécessitaient des temps d’exposition de l’ordre de 5 à 10 minutes par
canal (Tully et al. 1989, Schominer et al. 1993, Buta et aÏ. 1995). Pour obtenir une
résolution spectrale suffisante, entre 24 et 4$ canaux (donc de 24 à 48 images) sont
nécessaires, ce qui implique des observations dont le cycle a une durée totale de 2 à 4
heures. La création d’un cube de données à l’aide de ces différentes images demande
qu’elles aient été prises dans les mêmes conditions d’observation (transparence du
ciel, perturbations atmosphériques...), qu’on appelle conditions photométriques, pour
qu’elles puissent être comparées entre elles. De ce fait, les observations Fabry-Perot
en CCD demandent que les conditions photométriques ne varient pas sur une période
de 2 à 4 heures, ce qui diminue la quantité de nuits où des données de qualité peuvent
être obtenues,
Un moyen de contourner ce problème est de diminuer le temps d’observation
par canal pour diminuer la plage de temps où les conditions photornétriques doivent
être stables. Pour obtenir le même temps d’intégration total. on n’a qu’à répéter
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le cycle d’observation plusieurs fois, ce qui permet de moyenner les changements
de conditions photométriques. Malheureusement, chaque lecture d’un capteur CCD
génère un bruit qui est trop important pour permettre l’utilisation de ce genre de
stratégie sans dégrader dramatiquement le rapport signal sur bruit résultant (Gach
et al. 2002).
C’est la raison pour laquelle la spectroscopie de champ intégral est une applica
tion toute indiquée du comptage de photons. Le comptage de photons est possible
lorsqu’aucun bruit n’est associé à la lecture du détecteur, ce qui permet littéralement
de “compter” sans incertitude les photons reçus pendant l’intégration. Ainsi, puis
qu’aucun bruit n’est associé à la lecture du détecteur, le nombre de lectures n’affecte
pas le rapport signal sur bruit final des observations. Dans le cas de la spectroscopie
de champ intégral par interférométrie de Fabry-Perot, on peut faire de très courtes
expositions par canal, de l’ordre d’une quinzaine de secondes, et boucler les cycles en
quelques minutes. Ensuite, on peut effectuer plusieurs cycles pour obtenir un temps
total d’intégration raisonnable. Ainsi, la plage de temps où la stabilité des condi
tions photométriques est nécessaire est réduite à quelques minutes, ce qui permet
d’observer même lorsque quelques nuages sont présents. L’application du comptage
de photons à l’interférornétrie Fabry-Perot permet de récupérer plusieurs nuits où
les observations en CCD auraient été impossibles, augmentant du coup la quantité
d’objets pouvant être observés. Le présent projet n’aurait pas pu être réalisé sans le
comptage de photons. Des 28 galaxies présentées, très peu ont été observées dans des
conditions parfaitement photométriques.
Il existe plusieurs technologies permettant le comptage de photons. Elles sont
résumées dans les lignes qui suivent.
0.5.1 Les tubes Viticon
Les premiers systèmes à comptage de photons utilisaient des tubes Viticon. Le
mode de fonctionnement de ces tubes est similaire à celui d’une télévision inversée,
où un canon à électrons balaie la surface photodétectrice et enregistre un courant plus
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Potentiel électrique
t O Balayage d’un faisceau d’éIetfrs
Canon à électrons o
Systême optique
fort lorsqu’un photon l’a percuté (voir figure 9). On peut ainsi détecter la position
des photons incidents et recréer une image pixel par pixel. Utilisés à partir des alluées
1970, ces tubes avaient une efficacité quantique faible (< 5%) et créaient beaucoup
de distorsions. Boksenberg (1977) a été le premier à utiliser une telle technologie au
mont Palomar pour étudier les quasars distants en lumière visible.
0.5.2 Les photodiodes à avalanche
Le principe de fonctionnement d’une photodiode à avalanche est que la diode est
maintenue électriquement près de sa zone d’avalanche. Quand un photon percute la
diode, il produit un électron et cet électron est ensuite amplifié par ionisation par




Fig. 10: À gauche : Schéma de fonctionnement d’une photodiode à avalanche. À
droite : Une photodiode à avalanche.
impact (figure 10). Le courant ainsi produit fait tomber la diode en avalanche et le
photon est détecté. La diode doit par la suite être ramenée dans un état hors avalanche
pour être en mesure de détecter un nouvel évènement. L’efficacité quantique des
photodiodes à avalanche récentes peut atteindre 807e (diodes de type Si-SLIK). Leur
réponse en longueur d’onde est également passablement large. Elle est typiquement
de 400 à 1000 nm, mais elle peut s’étendre de 200 à 1600 nrn dans certains cas.
Cependant, leur résolution spatiale est limitée puisqu’une photodiode ne représente
qu’une seule unité de résolution. La petitesse de leur zone sensible à la lumière (au
maximum d’un diamètre de 200jim) les rend difficilement adaptables aux plans focaux
des télescopes.
0.5.3 Les tubes amplificateurs
Les tubes amplificateurs ont remplacé les tubes Viticon pendant les années 1980.


















Fig. 11: Schéma de fonctionnement d’un tube amplificateur.
bornes de laciuelle un fort champ électrique est appliqué et d’un écran de phosphore.
Un photon incident est transformé en électron par la photocathode. Celui-ci est en
suite dirigé vers la galette de micro-canaux et il est amplifié par ionisation par impact
grâce au fort champ électrique appliqué aux bornes des micro-callaux. Ensuite, les
électrons générés percutent un écran de phospore et le fout scintiller (figure 11). La
lumière ainsi produite peut alors être récupérée par mie caméra CCD convention
nelle. Le gain obtenu varie d’un facteur 1000 à 10000 pour les tubes à un seul étage
d’amplification à un facteur de 1 à 10 millions pour les tubes plus récents à deux
étages d’amplification. Le gain créé par le tube amplificateur est largement supérieur
au bruit de lecture du CCD et on peut ainsi considérer le CCD comme étant un
détecteur sans bruit. L’efficacité quailtique d’un tel amplificateur est dictée par la
probabilité qu’un photon incident soit converti en électron par la photocathode et
aussi par la probabilité que cet électron pénètre dans la galette de micro-canaux. Le
tube peut également générer des évènemellts sporadiques, ce qui cause la détection
de faux photons. Le refroidissement du tube est nécessaire pour diminuer la fréqueilce
de ce type d’évènement. La caméra FANTOMM utilisée pour l’observation des galaxies
présentées dans ce document, est construite à partir d’un tube amplificateur à deux
étages d’amplificatioll (Gach et aÏ. 2002, Heruiauidez et al. 2003). Son efficacité quan
tique est de l’ordre de 287e.. A une température de —20°C, elle génère environ 10







Éléments de balayage en coin
Fig. 12: Schéma de fonctionnement d’un CCD à multiplication d’électrons.
0.5.4 Les CCD à multiplication d’électrons
La source majeure de bruit d’un CCD conventionnel est la conversion de la charge
d’un pixel en tension. Ce bruit, de l’ordre de 2 ou 3 électrons pour les CCD les moins
bruités disponibles aujourd’hui, a peu d’impact lorsque le signal accumulé pendant la
période d’intégration est supérieur à 1000 électrons. Par contre, si le signal intégré est
très faible, de l’ordre de l’électron, ce bruit est très incommodant. Les caractéristiques
des CCD modernes sont pourtant très séduisantes : très grande résolution spatiale,
efficacité quantique élevée (jusqu’à 957e dans certains cas), large réponse en longueur
d’onde (typiquement de 400 à 1000 11m). C’est la raison pour laquelle il a été tenté
d’effectuer une amplification du signal des pixels d’un CCD avant qu’il ne soit soumis
à ta conversion charge-tension. Pour ce faire, un registre supplémentaire a été ajouté
au registre de lecture d’un CCD (figure 12). Ce registre est excité avec une horloge
à haute tension (de l’ordre de 40 à 50 volts). À chaque transfert de la charge d’un
élément du registre à un autre, il y a une probabilité de multiplication par phénomène
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d’avalanche. Cette probabilité étant relativement faible (p < 2o), le grand nombre
d’éléments du registre (N > 500) permet d’obtenir un gain moyen en sortie de l’ordre
de G = (1 +p)N. Ainsi, le signal se préseitant en sortie est affecté par un bruit effectif
équivalent au bruit original atténué d’un facteur G (Basden et al. 2003).
Dans le cadre de ce projet, un prototype de caméra basée sur un CCD à mul
tiplication d’électrons, appelé L3CCD pour Low Light Level CGD, a été conçu. Les
résultats sont présentés au chapitre 3.
0.5.5 Les jonctions tunnel supraconductrices
Les jonctions tunnel superconductrices (traduction de $upercond’ucting Tunnel
Junctions) représentent peut-être l’avenir du comptage de photons et même de l’ima
gerie en astronomie. Lorsqu’un photoi frappe un supraconducteur, il brise les paires




La quantité de quasi-particules créées, N0, est donc fonction de la longueur d’onde
du photon incident, )., et de la bande interdite du supraconducteur, , typique
mellt d’une centaine de teV, en fonction de la température, T. Les quasi-particules
traversent alors par effet tunnel vers une autre zone de supraconductivité, créant un
courant dans la jonction traversée. Ce courant, fonction du nombre de quasi-particules
transférées, est donc fonction de la longueur d’onde du photon reçu. Pour fonctionner.
les supraconducteurs doivent être maintenus à environ 0.1 Kelvin. L’étendue spectrale
de ce type de détecteur est gigantesque elle s’étend du proche infrarouge aux rayons
X! Le mode de détection permet également de connaître le temps d’arrivée d’un pho
ton à environ 5is près et sa longueur d’onde à 10 nm près (pour un photon incident
à 500 nm). Pour l’instant, la complexité (et le prix...) du processus de refroidisse
ment à 0.1 K est prohibitive pour en faire un détecteur facilement utilisable, mais les
développements dans le domaine de la supraconductivité au fil des prochaines années
pourraient permettre d’élever la température d’opération du détecteur. La technolo
gie est toutefois fonctionnelle; un détecteur 6x6 à STJ a été construit (Rando et al.
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2000). C’est un dossier à suivre...
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Chapitre Ï
Méthodes d’analyse et de
traitement de données améliorées
pour l’interférométrie Fabry-Perot
Introduction à l’article
L’article présenté dans les pages qui suivent décrit les routines de traitement et
d’analyse de données développées au cours de ma maîtrise. Ces routines ont été
utilisées pour traiter les données présentées au chapitre 2. L’article a été soumis à
Monthly Notices of the Royal Astronomical Society.
Méthodes d ‘analyse et de traitement de données améliorées pour 1 ‘interférométrie
Fabry-Perot
Mon. Not. R. Astron. Soc. 000, 1 10 (2005) Printed 25 May 2005 (MN LT)C style file v2.2)
Improved 3D Spectroscopic Data Reduction Techniques
and Application to Scanning Fabry-Perot Data
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ABSTRACT
Improved data reduction techniques for 3D data cubes obtained from any integral
fleld spectroscnpy arc presented. They provide accurate sky omission subtraction and
adaptive spatial binning and smootlung. They help avoiding tIse effect analogous to
the beam smoaring. seen in H5 radio data, when strong smoothing is applicd to 3D
data in order to get the most extended signal covorage. The data rednction techniques
presented in this paper allow one to gct the best of both worlds: high spatial resolution
in high signal-to-noise regions and largo spatial coverage in mw signal-to-noiso regions.
Key words: methods: data analysis — techniques: 3D speetroscopy.
1 INTRODUCTION
In reeent years, many Ha kinematical surveys bave beon
donc in photon counting modo (Hernandez et al. 2003, Gaeh
et al. 2002) using a Fabry-Perot (FP) interferometer on
large galaxies’ samples (e.g. Amram et al. 2002, Garrido,
Marcelin, & Amram 2004, Chemin et al. 2004, Heruandez
et al., 2005, Daigle et al. 2005). For galaxies, these obser
vations may present differences nearly as large as two or
ders of magnitude in signal-tmnoise ratio (5NR) hetweeu
starburst regions and diffuse (inter-arm) reginns. Even after
boucs of integration, which means, in faet, about 5 nunutes
per FP chanuel, the signal in diffuse aress is ofren ton weak
tn give reliable resulrs. Since 10e level of reliability of the
SNR depends on the moments et rho une prnflle that bas to
be analysed (flux, velneity, dispersion, skewness, kurtesis,
a typieal solution to this problem is te apply a spatial
weighted averaging (or smnnthing) to correlate neighbnring
data points. Doing en, the signal enverage eau be greatly
inereased at tIse price of a degraded spatial resolutinn, hid
ing sometimes structures that requiro high resnlution to be
rendored. Thus, to make it possible to resolve small kine
marieal detalls in the galaxy structure and to have tOc most
extended enverage possible. it is ueeessary to ereate different
* E-mail:
veloeity maps with different levels nt smnnthing. A typieal
approaeh is to ereate a non smootbed map, a map smoothed
with a 3x3 gaussian kernel and another nue eonvoluted with
a 0x6 gaussian keruel. Then, the data analysis must be donc
three times to extraet rotation eurves and so on. On the
other hand, lowering the spatial resolutinu involves a flux
contamination by extending erroneously signal from high
SNR pixel arecs to low SNR pixel zones.
Given these eharacteristies, Ha FP observations of
galaxies would greatly benefit from an adaprive smootli
ing sehense that would be funetien nf the resobstion de
mente SNR. Similar work bas been donc on iutegral-field
speerroseopy (IFS) (Cappellari & Copiu 2003) witb Voronoi
tesselations. TOc nsaln alm of tbeir work vas to bin 2D data
se that the resulting SNR of eacb bin would tend tmvards a
single value. Tbe algorithm they devemopod bas been worked
ou and adapted to seanning FP data, as deseribed in section
4. Results are presented in section 5.
However, while adaptive smnnthing eau allow increasimsg
the SNR in weak emissien regions without deereasing the
spatial resolution in lugh SNR arecs, otlser aspects ef tlse
data reduerinu eau be impreved in order to gel the maximum
ont of tOc data cubes. Section 2 ivill explore how In gel a
more aceurate calibration of FP data nsing the sky omission
spectrum and section 3 will provide a more efficient way to
suhrraet the sky omission. Smnetbiug is often seen as an
© 2005 RAS
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Figure 1. lntegrated spectra nI three different sky regions. The
mean signal s 1.15 photon per pixel. Eaeh regiun is roughly rom
posed of 500 pixels. The plots are normalized aeeurdingh The
first nrder of the spectra are hetween 6569.0 and 6576.3A. The
strong emission une la tIse one at 6577.2À. Top: Without flat and
alignment. TIse amplitude deviation la 0.1 photon and the posi
tion deviation is 0.16 channel (1 km s deviation). Bottom
Alter flat and alignment. TIse amplitude deviation la 0.006 photon
and the position deviation is 0.07 clsannel (0.4 kms deviation).
easy way tu mask thuse imperfections but it is surely butter
tu correct tbem prior tu applyiug the amunthing.
2 USE 0F THE SKY EMISSION SPECTRUM
TO CALIBRATE ACCURATELY DATA
CUBES
Night sky emissiun hues are present almust everywhere in
tbe electromaguetic apectrum. Aruund Ho at reat, geucuru
nal H05 and stroug OH sky omission hues (e.g.: 6553.6A,
6562.6Â, 6568.8A, 6577.2A, 6577.1À) cnutaminate the spec
trum. Whuu Ha is rudshifted, weak tu strnug OH hues con
tinue tu coutaminate the spectrum at differeut leveha. Trying
tu subtract them, It la unticeahie that they are ont homuge
noua acruas ail thu Beld uf view in twn waya:
Their amplitude is ont constant:
• Their cnmputed central wavelength (channel position)
is ont constant.
These effneta eau be suen in tbo top panel uf Figure 1, wbere
tbe integrated spectra nI differeut gaiaxy-free reginns uf a
data cube having the same SNR are plntted.
0f course, tbe strength of the OH emisainn varies
throiighnut an observation. As the airmass changes, a
greatur or smaller eolumn density of OH moleroies is accu
by the dntectnr. Alan, 0H muleculua are diapnaed in layera
that eau be aeen as OH clnuds nf different densitiea and the
OH endaaiuu accu hy the detectur varies as these clouda pasa
uver during an observation. Nnt tu meutiun the effect nf the
mono that atrenghten greathy the OH emissinu ss’hen it la
above the horizon. Hnwever, must uf theae variations affect
large acale OH emisainu structures. Keeping that in mmd, if
it la sssumed that amali spatial OH emiaaion variatinna are
averaged over au eutire observation (typically 2 tu 3 hours)
sud that OH emiaainn ia thua apatially hnmngeunua semas
the whnle 15’ field ofview (maximum FOV we gct at the Ob
servatoire du mont Mégautie), it givea us information about
the linsitatiuna of mir cajibrationa. Since It is geuerally ont
the same BIter whids ia uaed for calibrating and ohaerving. it
la dimeult tu prnperly Bat Beld the nbaervatinua1. Given that
un attempt ia made tn Bat field the observations, tIns ia tho
main exphauatinn tn the amplitude variatinua nbaerved lu
the aky apectrum. But if une assumes that the aky apectrum
amplitude ahould bu constant semas the entire field nf view
thrnughnut the observation, It ahnuld be possible tn Bat field
thu lnwer fruqueuclea (mainly vignetting) by ennatrueting a
akyflat and to eliminate part uf tIse problem.
As fur the wavelength ahifra acrnaa the data cube, it eau
be accu in tIse top pauel nf Figure 1 frmn the alope nf the
top nf the emisaino hues. In this examphu, there ia mnughhy
half a ehanuel diffuruuee betweun the bhue and the gruen
apuetra. Oiveu that thia observation svas made with an in
turfriuge of 320 kms’ thie leada tu errnrs in tIse range nf
about 4kma’ , whieh la ont dramatie, but thia diaplace
meut avilI alsn head tu prnblema in sky emiaainn auhtractinn
(sec seetinn 3). This pliunomennu eau bu explaiuud by a
tiny diaplaeumeut nf tIse FP utalon duriug tIse nhaervatinu.
TIse ruauhting error is easily auuu ha’ aubtraeting tIse calibra
tinna dune bufnre and after the ohsaorvation. Not nnly la it
neecasary to eurrurt thia errur tu prnperly rumnvn tIse aky
umissinu spuctrum but rhia alan imphies that tIse wavelungth
uf a given ehannal is ont the sanie for ail pixels (even alter
phase correction), resulting in a velneity gradieut aernaa thu
field of viuw. But again, if it la asaumed that tIse sky emia
sion spectrum shnuld bu apprnximately the aamu aernsa tIse
Beld nf view, it may bu tried tn reeenter tIse apuetrum nf
every pixel no a mediau apectrum takeu nver tIse eutire data
cube. Dning au and applying a sky Bat as deaeribud abnve.
givea tIse ruault accu in tIse Isnttnm panel nf Figure 1. There
ia a 91% duerease in tha apeetraa amplitude urror and 56%
TIsis is nue reason the LAE la develnpping a mnnnrhrnmatnr tu
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in the spectras position error by applying these simple cor
rectioos to the data cubes.
3 SKY EMISSION SUBTRACTION
The positive offert of this recalibration is clearly scen when
trying to snbtract the sky emission spectrum from a data
cube. The top panel of Fignre 2 shows the residual sky
spectrnm aftcr subtracting a single median spectrum from
ail pixels cf the data cube that bas not been realigned nor
Rat fielded. The misalignment and amplitude differencss cf
the sky emission unes cause toc much sky being subtracted
from channele 3 to 9 and net enough frum channels 9 te 13
in the reglous ehown. Obvimiely, in other regicne, the recip
rocal effect would occur. The middle panel cf Figure 2 shows
the same regions afrer sttbtracting a median spectrum frons
aIl pixels cf the data cube that bas beeu realigned and Rat
Relded.
From the sky emiseiou lice seen in Figure 1, eveu after
realignment and Rat flelding, there are still small differences
hetween different skv regions (mainly in amplitude). Hct
erogeueoue bIter transmission may acccunt for these differ
ences. Given that, instead cf snbtracting a median spectrum,
it would be wise te subtract a sky cube te account for spatial
heterogeneities.
A eky cube is thus constructed by Otting every data
channel otiteide cf the galaxy with a 4th degree polynomial
function. Te disentangle the galaxy’s signal from the sky
emission signal. a median spectrum cf the whole data cube
le first taken. This gives a good approximation cf the struc
______________________________________
ture cf the sky emissioo spectrum. Thco, the data cuhc is
spatially biuned. The size of the bio depends on the SNR
which is arbitrary flxed te ‘-. 40. Depending on the strength
cf the night sky emiselon, the total integration time and the
pixel size on the sky, the size cf the bios ranges from 250
to 625 square pixels, giving an angular size on the sky
ranging from 100 to 1000 arcsec2.
Evcry spectrum cf the binned cube is then cross
cnrrelated with the large scale median spectrum Rrst found.
1f its crose-correlation value is greater than 0.9 and ite am
plitude is in the range cf the whole field median spectrum
within a 20% range, that regicu is considered te be sky
domioated and it le added te the sky region pool, ctherwise
it le discarded. The sky cube le then ereated by interpo
lating the sky-dcminated regicne lute the galaxy-dcminated
regicue. The interpolation ie made with a degree poly
nomial funeticu, giving every eky-domiuated bin the came
weight.
Finally, this sky cube le eubtraeted from the engluaI
data cube. The recuit of thie proeeee le ehowu in the hottom
panel cf Figure 2. In thie case, the mean deviaticu from the
resulting coutintmm afrer a median eubtraction le lowered
by a factcr cf 31% by applying the calibration method cx
plained in section 2. By euhtraeting a Rtted eky cube, thie
deviation le lowered by another faetor cf 28%, which givee
a meau deviation from the continuum cf the order of 0.02






0 10 20 30 40
















Figure 2. Integrated epectra of tierce differeut sky regions aftcr
sky emiselou subtraeticn. The reglous are tOc came as those plot
ted in Figure 1. Top Median OH suhtraetion but without Rat
and alignment ccrreetious. The mean deviatiou from tue contin
uuue is 0.042 photon. Middle Median dey emission subtrartiou
after Rat and aligumeut corrections. The mean deviation from the
continuum le 0.029 photon. Bottom: Fitted sky emission sub
traction after Rat and aligument corrections. TOc mean deviation
from the continuum le 0.021 photon.
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Figure 3. Comparison of the emission line position determination algorithm (plain curve) and agaussian fiting algorithin (dotted rurve).
The signal dispersion relative to the emission une height is plotted on the x axis. The lower une is tue mean absolote position error
(in channel) and tlw opper une is the mean absolute position errar plos the position error dispersion (tu). Left Results withont sky
rasidoals. Right Resolts witb sky residoal. Sky residoals were 0.2 tIse amplitode of the emission une.
from obeervatinn to observation. Howevor, a final mean con
tinuom deviation of 0.02t photon is nsisally raached.
The aubtraction af the sky omission is an important pro
cess. As it will be deecribed in the naxt section, tha kinemat
ical information is extracted by looking at only one emission
lino. An improparly removed eky emissian will caose mac
curate velocities ta be found as the amplitode of tha sky
residuals may ha groater than thc galaxy’e signal.
4 ADAPTIVE BINNING 0F 3D DATA CUBES
When redocing a given data enhe, the main objective shoold
be to get the best from both spatial and spectral resolotions.
Tha spatial rasolntion is generally limitcd by thc soeing if
the pisysical sampling of tha seeing is ssifficiant. Howavar, it
is not stralghtforward whan considering the spectral rasolu
tian, which depcnds an the SNR. It is an easy task ta reach
the theoretical spectral rasointian in bright regions but it
hacomes lass obvions in low SNR areaa. In this case, doing
a spatial averaging by corrclating neighbanring pixels is a
well known method ta anhanca the signal coverage. But, in
maoy cases, this solution is nnsatisfactary sinca it degrades
tha spatial rasolution aven in tha brightest amissian une re
gions where it is nat necessary. hiding structures that regnire
high spatial or spectral resolution ta ha rendered. Moreover,
this emoothing mndnces nat only a spatial pollution bnt also
a spectral one as it transports the flux from tha nsost in
tense regions towards the weaker amissian areas, complataly
drowning the signal in thasa arasa. For instance, tIsa beam
smearing affect an Hi data (Swaters, Madore, & Trewhella
2000) produces an nnderestimation of tIse H5 rotation va
locity at small galactic radii whera tha velocity gradient is
the greatest.
Ha emissian intensities in galaxies display a very large
dynamic range (saveral order of magnitudes), from the
brightest rampact and disrrete Ru regians ta tha weaker
diffuse Ha omission in the inter-arm ragions. The higher
spatial and spectral resolutions eau usually he reached foin
the H55 ragions without any smoathing. On the athar hand,
the contrast may ha very sharp hetwean a bright H5s raglan
and a weak diffuse emissian area. Ta avarcama this prab
lem, multiple velocity maps of galaxies ara usually producad
with increasing levais af smoathing, typically starting with
no smaothing. 3x3 aod 6x6 gaussian kernels. But it is ont
very canvenient to work with different maps Isaving differeot
levels of details. It wauld ho botter ta have a single map that
is binned accarding ta the pixel SNR.
It is thus relevant ta intraduce the concept of spatial
snsoothing adaptad ta a given SNR an the sama data cube
allawing maximum spatial resalutian in ragions af strong
omission (e.g. Ru ragions) and maximum signal cavarage
in regloos af weak amissian (e.g. snter-arm ragions). Such an
appraach was recently used by Cappallari aud Copin (2003),
warking on IFS 2D data. TIse aim af their wark xvas ta bio
radial valocity maps according tha spectra SNR. According
ta thom, tha ideal binoing schamo should givo bina that sat
is’ the fallawing requirements:
• Tapalagical requirement: The bios should properly
caver tha sky raglan, without hales or overlaps.
• Marpholagical requirament: Tha bina slsauld ha as
round as passible ta aptimiza tha spatial rasolsstian.
• Uniformity raquiremant: The resulting SNR of every bio
shauld tend tawards a single value. A minimum valua shonld
ha raquirad and na more attampta shonld ha doue ta accreta
pixels au a bin that already hava the chasen SNR.
Tise ssniformity requiramaot le aasily fulfllled whan tha
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Figure 5. Comparison ofthe full 2D rotation velocity rnaps of NGC 5055 with different smootbing algorithins. Top left No smoothing.
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Figure 4. Comparison of the 2D rotation velocity maps of NGC 5055 at the center of tue galaxy with different smoothing algorithms.
Top Ieft No smoothing. Top right Gatissian 6x6 kernel. Bottom left Adaptive smoothing, target SNR of 7. Bottom right 3m
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of tbe single ith pixel composing s bin. However, as the
differeot spectral components of evsry pixel are not taken
luto account, it is impossible to predict the real SNR cf
a spectrum after its addition to another one. This hinning
scheme also assumes rhat reaching a greater SNR is simply
a matter of adding more pixels to the bin. But, as spatial
resolution is limitcd, accrering pixels rhar are too distant
leads to addiug pixels that are not correlated together as
thcy come from different Line 0f Sight Vslocity (LOSV)
regions. The binoing would be more accurate if the SNR of
a bio would be recalculated each time a usw pixel is added to
the bin. This will pcrmit envirconemeotal structures to be
taken luto account and will avoid merging them. But before
doing su, the emission hue must be extracted from the rough
spectra and its SNR calculated.
4.1 Finding the emission lines
The determination of the SNR of the emission hues is the key
of the hinoiug algorithm. But, before aoy attempt at deter
mioiog the SNR of an emission lins is madc. irs boundaries
must flrsr he compured.
The bouodaries of the emissioo lines are dersrmiued
by a two-pass algorithm. First, the mean signal level of the
spectrum is found. Theu, the highest channel of the spec
trum is takeo as the startiog point of the emission lins. 1f
the value of the two chaonsls on both sides of ths maxi
mum are greatcr thao 75% of the meao spectrum value, this
point is coosidsred to bslong to tbe emission hue. 1f uot, ths
algorirbm will skip to tbs osxt maximum of tbs specrrum
uotil ons is fouod tbat fulflll tbe restriction. Tbis maximum
is tbs srarting point. Tbis mecbauism bas besu put in place
when processiug CCD data. A cosmic ray could bave beeo
ths maximum point and it must be avoided to look for au
emissicu hue arouod it. In photon couotiog, where the ob
servation is multiplsxed aud the camera is operated at high
frame rate, this could virtually not happeu. This mechauism
also helps fludiog emission hues lu rsally low SNR spectra.
Thsn, hy walkiug both sides of the maximum, the flrst
points that pass bslow the median flux and bave s change
in sigu of rhc slope arc fouod. This delimitatcs the rough
smissiou hue. If a change in sigu of ths slope is neyer eu
couutered, the flrst point that falls helmv the mediau is taksu
as tlLe bouudary. Usiug those houndariss, the continuum is
computed by takiog the meau valus of the chanoels that
falI outsïde the smissioo lins. The dispersion of that flrst




Ths second pass iovolves startiug back from the maxi
mum chauusl previously found and walking both sidss of it
to find ths flrst points that pass bclow ths coutimuim plus
dispersion, but if a change in sigu cf ths slope is sucouu
tcrcd in the 2e rangs of the continuum, this point is taken
as ths bouodary. This allows a bettsr avoidauce of rhs sky
residuals that could still polhits ths gsiaxy’s spectra. The
Figurs 6. Bistograms cf the absolurs vslocity residuals of ths
vslority msps (smcothsrl - nou-smoothsd) cf NGC 5055 obtainsd
with different smccthiug slgorithms. Ths vertical lines show the
msdisu residual for sacli algorithm, For ths gausstau 6x6 and 3x3
algorithms, the msdiau rssidsls ars tO.7 km s and 8.9 km s’
rsspsrtivsly. Ths msdian rssidusl for rhs adaptive smoothiog is
7.7 km s Nets how rhs histogram cf ths rssidual cf ths adsp
tivs smoothicg psaks rcwards 0km s1
boundariss found ars taksu as the truc boundaries cf ths
smissiou lins.
Ncw that ths emissico lins is isclatsd, it is pcssihls te
sxtract ths paramstsrs cf ths spsctrum. Ths continuum is
computsd by takiog ths msau signal outsids ths smissiou
lins aod its dispersion is calculatsd. Ths conter cf the emis
siou lins is simply computsd as ths wsightsd rsurroid cf rhe
photons huto ths smissicu lins huuudariss, with thc contin
uum subtracted.
Figurs 3 shows how this sslsstiss iutsusity wsightsd
msau algcrithm psrforms as comparsd te s gaussiau fit
ting algorithm. Ths simulatsd spectra wers made cf a gaus
sian rouvclutsd with an airy fiiuctiou. Noise with a nor
mal distrihution was thsu addsd te the spsetra te aecount
for ths mauy kinds of noise that cmi he sncouutsrsd. For
spsetra whsrs the signal dispersion relativs te the ampli
tude of ths smissiou lins vsrs > 0.2, ths gaussiau fittieg
algorithm diverges complstly. Howsvsr, for lsss uoisy spsc
tra (0.001 < rstatjsc < 0.2), ths gaussiau fitting algorithm
psrforms shightly bsttsr. Huwever, ths errer induesd by ths
sslsctivs intsnsity wsightsd msau is lsss than 0.15 channel.
lu ths right paunsl cf Figure 3, ths sams eumparisou is made
but ht uses a spsetrum that is pcllutsd with a sky rssidual
that bas an amplitude that is 20% that of ths smissiou lins.
hutsrssthngly, the gaussian fitting algorithm psrforms bettsr
for low uoiss spectra (0.01 < rnîat3ve < 0.1), with an absc
luts errer that is 0.2 chauusl lowsr. However, ths gaussiau
fitting algcrithm is stihh eoufussd hy uoisy spsctra sud di
verges. It was dsehded to use ths ssleetivs intsusity wshghtsd
meao algorithm shors ht psrforms vsry wsll fer uohsy spsr
tra. This signal regims is usuahhy sesu in vsry diffuse arsas
aud the abihity te resolve kinsmaties in thsss regieus die
rates how sxtsudsd is ths signal coverage. Whsu ths SNR
ahlmvs ht, eus ceuhd chocss te use s eurvs flttiog ahgorithm
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to determine tise position cf the omission hue. In these high
SNR cases, the curve fltting algorithm could also ho used tu
dctormine multiple omission lino compononts.
4.2 Noise sources and SNR
In odrer te calculare properly rho SNR of a spectra, ir must
be kept in mmd that multiplex Ha observations in photon
cnunting mode are dnminated by photon noise. One cnmpo
nent cf the signni-to-noise ratio must thus ho the noise of
the snm of the photons (N) cnntained in the omission lino
that arc above thn continuum (the photons that croate the
emission lino in irself). AIse. ro account for the improperly
removed sky linos, it is assumed thar the continuum should
ho bat and its dispersion is used as another source nf noise.
This dispersion can aIse account for the read-nut noise cf the
detector while processing CCD data. Obviously, in this case,
the CCD signai must ho gain-cnrrected se that the data is




4.3 Binning and smoothing
Thc binning algorithm uscd is bascd on rho nnc dcflned by
Cappebari & Copin (2003), but it allows the SNR cf the
bio to ho recalcuiated every time a nesv spectrum is added.
This leads to a greater scatter in the resuiting SNR of the
bins, but it allews the limitation of the spatial rosnlution
to ho takeu into account. This means that the SNR of the
bins wiiil net uecessariiy grow as more spectra are added.
As a matter cf facr, it was found that targetted SNR in
the range of 5-10 are optimal. The original algorithm was
aise optimized te allow the processing cf iarge data cubes
(typicaHy 512x512 pixels and 48 chauneis) in a reasonable
Figure 7. coinparisen cf diffcrcnt smootlung algcrithrns applied
te a galaxy velocity map and rho result en the muer part cf the
rxtractcd rotation cnrvr. Top Thc rotation curves. Notr that the
adaprarive smoorhicg aigorirhia micimizes rhe beam smearicg
efferr. Bottom The number cf points cf the velocity map used
in earh rrowu cf the tilred ring rondel te extrarr the rotation
rnrve. Ncre thar even ar rho conter cf rho galaxy, very foc points
are avaiiable in the non smoothed map.
amount ef time.
The binning is made directly in rho data cube. Then, a
Delaunay triangulation aigorithm is used te “meit” adjacent
bins regerhor, te avcid singularirios. taking rho flux weightod
rentreid cf rho hins as the nodal points of rho rriangies.
This smoothed data cube is flnally used ru exrract rhe radial
veleriry map, using the aigorirhm described in section 1.1
te flnd the barycentre cf the emission hne.
Appiying an accurate sky omission subtrartien is very
important hefore attempting to adaptiveiy smooth a data
cube. As the SNR of a spectrum is calcuiated by leoking at
oniy eue omission lino, an inadequatcly suhtractcd sky will
cause the aigorirhm te trigger on rho sky residual rather
rhait on rho galaxy’s signai. Tise rosulring smocthed cube
wiill therefore have a constant SNR ou rhe skv residual and
rho SNR cf rho galaxys emiesion xviii rareiy be optimum.
5 RESULTS
Figures 4 sud 5 show rho results cf differcut ievels of smoorh
iug on the exrracted veiociry maps cf the galaxy NGC 5055.
Figure 4 cencenrrates on rho central parts ef rho galaxy,
where rho accnrncy of rho kinematical inforntarieu is crucial
(sec section 5.1). The high resohirion (non smoorhed) veiec
ity map gives accurate kinematical information but bas a
very smafl cevorage. When a gaussian smoothing is apphied,
these small kinematical details are lest, rendering the radial
velecity map inaccnrate. Note that rho uusmoothcd map bas
been thresholded using its associared mouechremaric map
te aveid having pixels cf iow monochrcmatic flux. whose vo
iociries wero incorrecrly derermined, pcHuting rite map. A
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Figure 8. Gomparison of different smoothing algorithms applied to a galaxy velocity map and the resuit on the whole casent of the
extracted rotation cnrve. Points beyond 200” were removed for the non smoothed rotation curve as they were not acenrate and were
distracting. Top The rotation rurves. Bottom The nnmher of points of the velecity map osed in each crewn nf the tilted ring mndel
tu extrart the rotation curve.
When censidering tise extended part of the galaxy (Fig
ure 5), it is obvious that spatial smeothing must be apphed
iii order te reselve the kinematical information at large radii.
In that case, a streng smeothing permits to have tOc hest
signal coverage hnt stUl causes velecity inaccuracies in the
high SNR regiens.
In both cases, the adaptively smoethed map gives the
hest resuits: high reselution, high lcvel ef detail, great cov
erage at the center ef the galaxy and wide signal coverage
in the lew SNR regiens. The median residuals ef the adap
tively smnothed map (Figure 6) are lewer thaa the eues eh
tained with ether smeething algerithms (7.Ykms’ against
8.9kms1 and 10.7kms’ fer the gaussian 3x3 and 6x6
snseethings).
Naturaily, this method is efficient when the SNR varies
greatly from eue regien te annther. If the SNR is the samc
everywisere, the effect ef the adaptive smeething xviii he
reughiy the same as a fixed sise kernel smeothing.
5.1 Effect on rotation curves
Rotation cmwes derived frem the data cubes are shewn in
Figures 7 and 8. TOc deep uetch in the non smeethed rota-
tien curve around 10” is expiained by the few peints used
in determining this velecity, as shown by tOc bettom panel
ef the figure, and is tOus inaccnrate. When a shght smeeth
ing is applied, this featnre disappears. Rewever, when tOc
smeething is tee streng as it is the case fer a 6x6 gaussian
kernel, the rising part ef the rotation cnrve is lewered. This
predeces an effect simiiar te tOc beam smearing ebserved
in H, data due te tOc limited spatial reselutien. Adaptive
smeetlnng shenid tOns be prefered since, as shewn by Biais
Oueilcttc et al. (1999). tOc rising part ef tise rotation curve
is crucial in the determinatien ef the dark-te-l,,mineus mass
ratie and ef the mass medeis parameters. Note that the ro
tation curve extracted frem tOc adaptiveiy smeethed radial
veiecity map is very close te the rotation curve extracted
‘1
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from the unsmoothed ooe witlun their error range (+la) fnr
neariv ail points.
Wheu considering the exteoded part of the rotation
curve, struog smoothiog must be applied to resolve the
kioematics, as the signal in this region is very weak. Fig
ure 8 shows tbat very few kiuematical information is avail
able wheo no smoothing is apphed. Thus wheo coosideriug
fixed-size keruel smoothiog, multiple rotation curves must
ho merged together to recover both resolutioo and signal
coverage.
The ativautage of usiog au adaptive hinning/smoothing
aigorithm is obvions for rotation curves cxtractiou. It is tho
algorithm that produces the most accurate rotation curves,
baaed ou the largest spatial coverage possible. Moreover, it
allows reodering high resolution kinematical ioformation at
thc very ceuter of the galaxies where evcn an unsmoothed
radiai velocity map could uot produce accurate resuits. Hav
iug a data cube that is smoothed to a coostant SNR would
aiso allow ooe to search for multiple emissiou hue compas
oeots with groater case.
6 CONCLUSION
It bas been sbown that rigorous data reduetion techniques
applied to 3D FP data help gettiog accurately the best of
the information available. Whilst good sky emission removal
methods are uecessary to avoid coutaminatiog the weak
galaxy’s signal, a smoothiug algorithm that adapts itself to
the signal avaliable helps preserving spatial resolution and
optimizes signal coverage. The effects of these methods are
of high scieotific importance: they help providing accurate
and extendcd kinematical information, as demonstratcd in
section 5.1.
It is clear wben comparing the three smoothiog scbemes
io Figures 1 aod 5 that the adaptive smoothing is doing as
well as the heavy (6x6) Gaussian smoothiog in the regions
of weak signais while preserving the kinematical details io
the regions of strong signais. Moreover, this technique avoids
uoderestimating the velocities (heam smearing effect) in the
muer parts of the rotation curves where the veiocity gradient
is strong, thus providing mnch more accurare kioemarical
data.
These data reductioo techniques have already heen ap
phed for data presented in survey observation papers, snch
as the Big Ha kinematics sampie of BARred spiral galax
ies (Hernaudez et al. 2005) aod the Ha Kioematics of the
SINGS Nearby Galaxies Survey (Dalgie et al. 2005). The
data for these surveys were gathered at the Observatoire du
mont Mégantic 1.6 m telescope, the Canada-Fraoce-Hawaïi
3.6 m telescope and the ESO/La Silla 3.6 m telescope. Not
oniy do these methods provide data of high quality. they also
reduce the time spent processing the data itself. lu fact. a
great deal of time was needed tu manually clean up radial
velocity maps where the sky emission had been improperly
removed. With the growiug number of galaxies observed in
Ha surveys, these techoiqnes helps the processing of exten
sive amounts of data in a short period of time.
The data reduction techniques preseuted in this paper
fucus mostlv ou FP data obtaioed with an Image Photon
Co,tnting System at Ha. However. these methods eau aiso
be apphed to other data sets, in particular to auy 3D iotegral
field data obtained with spectrometers hased on grisms sys
tems (optical libers, microlenses, shicers). Ail the techniques
described couid also he apphed to CCD FP data cubes. The
sky emission subtractioo method dcscribed in section 3, as
wehl as the recalibration descrihed in section 2, should work
for any data cube in which sky-dominated regions are ap
parent. In the case where the galaxy occupies the whole field
of view, an observation of the sky must be interlaeed with
the observation of the galaxy aod the skv cube may theo be
subtracted from the galaxy cube.
APPENDIX I: AVAILABILITY
The data reductiou routines described throughout this
papet are available at http://ww.astro.umontreal.
ea/fantomm/reduction in IDL laognage. The intensity
weigbted meau algorithm bas heen written in C language
for performance reasoos. The C module is loaded in IDL
through the DyoamicaHy Lodable Modules (DLM) mecha
nism. A Makefile is provided so that the compilation of the
module under different fiavours of Unix operating systems
shonld be made easy. The routines cao use as input files raw
observatioooal data (usually ADA files, contaiuing only pho
ton positions for the observation and AD3 files for the cali
brations. Sec http: litons— obs . cors—ars. fr/adhoc/adhoc.
html for AD* files format.) or they can be feed with in
terferograms cubes that have not yet beeo phase-corrected.
phase-corrected cubes, phase-eorrecred aod sky-subtracted
cubes. and so on. This makes it possible to process data us
iog another data reduetion package sud use these routines
for some phases of the data rednction only. Other file types
(sueh as the more standard FITS format) eau be snpported
with the supphied FITS to AD5 and AD5 to FITS converters.
The software also provides mosaicing aud merging facilities
to allow for large galaxies and galaxies observed at different
times tu be proeessed. This package does not (yet) ioclude
visualisation routines or any kind cf interactive user inter
face. Visualisatioo applications of rhe ADHOCw package
eau be used (http: //wvw—obs . cors—ors. fr/adhoc/adhoe.
html) tu view AD4 files. They are designed tu ruo under the
Windows operating system, but they have been reported tu
work fine under Linux using the Windows Emulator (WINE)
package (http: litons. winehq. cool).
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Chapitre 2
Cinématique Hc d’un échantillon
de galaxies proches
Introduction à l’article
L’article présenté dans les pages qui suivent présente les données cinématiques Hc
de 28 galaxies de l’échantillon SINGS. Les données ont été obtenues principalement
au télescope de 1.6 mètre de l’Observatoire du mont Mégantic, mais également au
Télescope Canada-France-Hawaii de 3.6 mètres à Hawaii ainsi qu’au télescope de
3.6 mètres de l’ESO à La Silla, au Chili. L’article discute aussi des avantages de
la spectroscopie de champ intégral basée sur l’interférométrie de Fabry-Perot pour
l’obtention de données cinématiques. L’article a été soumis à Monthly Notices of the
Royal Astrononiical $ociety.
Cinématique Ha d ‘un échantillon de galaxies proches 35
Ha Kinematics of the STNGS Nearby Galaxies Survey. I.
O. Daig1e’5, C. Carignan”5, P. Amram2’5, O. Hernandez1’2’°, L. Chemin’,
C. Balkowski3’5 and R. Kennicutt4
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ABSTRACT
This is tho first part of an Ha kinematies follow-up survey of the SINGS sample.
The data for 28 galaxies are prcsonted. Tho observations wero donc on three differcnt
telescopes with FANTOMM, an integral field photon counting spectromctor, iostallcd in
the respective focal redncer of each tclcscopc. The data reduction vas donc throngh a
ncwly built pipeline with thc aim of producing the most homogenons data sot possible.
Adapt ive spatial binning xvas applied to tho data cubes in order to gct a constant
signal-to-noise ratio across tho ficld ofview. Radial velocity and monochromaric maps
xvcre gcncratod nsiog a ncw algorithm and tho kinematical parameters werc dcrivcd
using tiltod-ring modols.
Kcy words: galaxies: kinematics and dynamics — methods: obscrvational. — tech
niques: radial velocitios.
The SPITZER observations seul provide images in 7 dif
ferent bauds from 3.figm tu lOOpm and spectroscopie data
at mcdium and low resolutiun in the range 5--95pm. Tbese
data ivill ho used to trace tbe distribution and content of
duReront dnst components, from the PAHs and very small
gains in the mid-IR, tu thc big grains in the far-IR. An
cillary multiwavelength ubservations seul provide images in
X-rays, UV (1300—2800 À imaging and spectrophotometry),
BVRIJHK. Ho. Peu, FIR, snhmillimeter, CO and H,. A to
tal of 20 grunnd- aud space-based telescopes are providing
supportiug data.
These data wfll help understand the process uf star for
mation and feedback mechanisms that are fundamental pa
rameters regulating the formation and ovulation uf galax
ies. Histury uf star formation bas been strungly different
fur galaxies uf duReront murphulugical type and lnminusity.
Wbile sbort events uf star formation. prubably triggered by
violent morging, furmod must stars in elliptical galaxies, late
type systems seem tu have their star furmatiun modulated
by the augnlar mumentum (Sandage, 1966) or hy the mass
isbn. Fur. R. Astrou. Sur. 000, 1 7? (2005) Priuted 31 May 2005 (MN LT style file “2.2)
Arcepted . Rereived in original furm
1 INTRODUCTION
The Legacy survey SINGS (Spitzer Iofrared Nearby Galaxies
Snrvey) wants tu characterize the infrared omission acruss
the entiru range uf galaxy prupcrties and star funnatiun en
viruuments, including regions that until nuw have been in
accessible at infrared wavelengths (Kennicntt et al., 2003).
SINGS svill pruvido:
• new insights intu the physical prucesses cunnecting star
formation tu the 16M properties uf galaxies;
• e vital foundation uf data, diagnostic touls. and astro
physical inputs fur ssnderstanding SPITZER observations ut
thc slistant nnivcrse and nltralnminuns and active galaxies;
• an archive that integrates visible/UV and
IR/snbmillimoter studios into e cuberont self-consistent
whule, and enables many fulluw-np investigations ut star
formation and ut the 16M.
* E-mail:
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of the initial system (Boselli. 2001). The procsss cf star for
mation and feedhack must tisus be clearly understood in or
dcc to undcrstand galaxies’ evolution. However, these phys
ical processes are stili poorly koowo. The primordial atomic
gas lias to condense into molecolar clouds to form stars.
The oewly formed stars inject matais ioto tha interstellar
medium via stallar wiods, heat the dust and ionize tha sur
rounding gas. ft sesms that tise activity cf star formation ii
ragniated by the total gas surface density (Kenoicott, 1989),
but it is still onclear what is the rois cf rotation in this pro
cess.
Evan as important as it seams, no gatheriog of opti
cal kinamatical data was planned for the SINGS galaxies.
This papsr, by providing the Ha kiuematics over the whole
optical axteot for 28 galaxies of the SINGS sample, waots
to make up for this lack. A total of 58 SINGS galaxies are
potentiaily observable in tha Ha emission une (ses section
2.1). The Ha kioematics cf the 30 remainiog galaxies cf the
observable part of the sample will ha published in a forth
coming paper. These data were obtaiuad wfth FANTOMM on
thras differant telescopas (sac section 2.3). FANTOMM is an in
rogral field spactromatar made of a photou-coonring camera
usiog a third ganeration photocathoda, a scanoing Fahry
Perot (FP) and a narrow-band interfereoce filter. FANTDMM
ovas coupled to the focal rad ucer cf the telescopes used. Tbe
photocathoda uscd bas a bigh quantum afficiancy (‘-‘.‘ 30% at
Ha). Tbis camsra anablas one ro scan rapidly (- 5—10 min
ores) tha FP Free Spectral Rangs (FSR) ami te cycle maoy
times doring an observation. rhos averaging changing photo
marrie conditions, as compared ro cco observations where
scauoiog must ha dons slowly to overcome the readout noise
(datails about tha camera eau ha found lu Heruandaz et ai.,
2003 aod Gach et al., 2002). lu tbis paper, section 2 gives an
overviaw of the observatioual campaigo and of the galaxies
studied. Section 3 diseusses bow the data ;vera radueed, pro
eessad aod how tha kinematieal data aod paramaters wcre
extraeted. Section 4 provides ail the maps axtracted from tha
work doue in section 3. Section 5 diseusses the advaotages cf
FP kioematieal data as eomparad to other kioamaticai data.
A short appendix is addad to comment the observatioual
eharacteristies of tha galaxies preseoted. Once ecmplated.
tha data set xvIII ha available in the SINGS database, as for
the other SINGS aueillary surveys.
2 OBSERVATIONS
2.1 The sample
The 511405 sample as deflued by Keuoieutt et al. (2003) h
eomposed of 75 uearby ( < 30 Mpe, madiass cf 9.5 Mpe,
for Hs = 70 kms’ Mpe1) galaxies, covariug a wide range
in a 3D parameter spaee of physieal properties:
• morphologieal type (E to 1m). which is also correlated
with rhe Star Formation Rata (SFR) per unit mass, gas
fraetiou aud buige/disk ratio:
• luminosity (IR-qoieseaut to lominoos 1H galaxies),
whieh is also correlated with galaxy mass, internai veloeity
sud meau metalhieity:
Figure 1. Ths SINCS RC3 galaxv typa distribution. The gray
area shows tha galaxies preseuted io Obis papar.
• FIR/optieal ratio eovering over 3 orders of usaguitude.
whieh is also eorrelated with dust optical depth, dust tans
perature and inclination.
Roughly twalva galaxies were elioseu io saab RC3 type (E—
SO, Sa Sab, Sb She, Se Scd, Sâ Sm and 1m 10) whieh ai
lows the coverage of a full combioation of iuminosity aod
infrared/opticai ratio (5 x 105L3 < Lv < 2 x 1011L0,
107L® < L(IR) < 105t L® and 0.02 < L(IR)/Ljo < 42).
caca was also taken to choose galaxies covaring a wide
raoge of other properties, such as oualear activity, inclina
tion, surface brightness, cO/H1 ratio, bar structura, spiral
acm structura, isolated/interactiog, grotsp membars, cluster
members. Galaxies lyiog far front the Galactic plane were
prafarred to avoid a high dansity of foraground stars aod
galactie extinction.
From the 75 galaxies cf the sample, cnly those which
preseot H1t ragions (star formation ragions) cari ha observed
in Ha in order to map oheir kinamatics. Maioly, most early
type galaxies (E to SO—Sa) iack Ha emissioo and could not
ha obsarved. Starting from Sb galaxies, it is usually possible
to extract tha Ha kinematics. Figura 1 shows the morpho
logical type distribution cf the presented galaxies sud high
lights the obsarvational bias caused by the lack cf Ha amis
siOn in earlv-type galaxies .Also, 1m 10 galaxies are usually
very smail and euold not ha observed on tise 1.6-os telescope
at tha Observatoire du mont Mégantic. Thasa galaxies oeed
s 4 meters class telascope to be observed. The velccitv maps
and rho observcd galaxies’ positions arc showu in Figura 2.
This Figure also shows the relative sizes of tha galaxies (in
kpc). The basic galaxy parameters are prasanted in Table 1.
I r
S 10H
Sa—Sas Si—Soc Oc—0cc Oc—Or 1m—0
OC3 type
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Figure 2. Flic SINGS Ho kinematics sky coverage se far. Tise naines in bine enrrespnnd tn tbe ebservatiens dene at the OMM, in green
at tbe CFHT and in red at the ESO 36m telescope. Galaxies relative sizes are to scale. The galactir eqnater is shown as the dntted une.
Natnraily, tbere is a streng cencentratien toward the Virgn clnster.
Table 2 gives the observation conditions anci information for
each galaxy.
2.2 The hardware
Ail thc observations were made with the intcgral fleld spec
trometer. FANTONM. It coosists of a narrow-band (typicaily
15À) interference filter, a FP ioterferometer and a photon
connting camera, issed as the imaging device. FANTOMM is
cosspled to the respective focal reducer of the telescopes onto
which it is attached. The focal reducer PANORAMIX is used
at the 1.6-m telescope of the Observatoire du mont Mégantic
(OMM), GIGALE at the ESO (La Silla) 3.6-m telescope and
IvlOS/FP at the GFH 3.6-m telescopc. The effective focal ra
tio, pixel size and field nf view are snmmarized in table 3.
Interestingly, the pixel sire obtained at the OMM (1.6”),
where mnst of the galaxies were nbserved, is a close match
to the nue acheived by the SPITZER’s Infrared Array Gam
era (better than 2” in the 3.6—8gm range). This is, however,
pure coincidcncc.
The interference fllter le used to select’ the radial ve
lociry range that will be nbserved. It is chosen te allnw only
the galaxy’s Ho emission te pass thrnugh. Since most galax
les radial velocities span a maximum of ±250smi kms
a maximum Doppler shift of ±s.sÀ is expected arnnnd
the galaxy’s redshifted enussion. The interference filter used
must allnw this emission te pass threugh whilst being as
narrnw as pnssible te avnid ton mnch sky backgrnnnd emis
sien Rom reaching the detector. A collection cf 23 filters
having a FWHM of ‘ 15Â, cnvering the red spectrum Rom
6565A te 6785À in steps cf ioÀ svas nsed te observe the
galaxies in the sample. This set cf filters allnws galaxies with
—300 km s e558 10000 kms’ te be ebservcd. Figure 3
shows a typical filter used fer the observations. Gentered at
6508À, it bas a FWHM cf 18À. By tilting thc filter by a
couple of degrees, it is possible te bine shift its central wave
length by a few À te allnw the 6lter te be exactly centered
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Table 1. Observational data for the 81508 Ha kinematirs sample.
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Galaxy u(J2000) 6(32000) Type A1’) D (2) 4’ l) 14) Systemic VeIocitv)
Name (bb mm ss) (° “) RC3 (Mpr) U) (km ,au
NGC 628 01 36 41.8 -,-15 17 00 SA(s)r 11.4 10.5 x 9.5 9.95 —20.33 657
5cC 925 02 27 16.8 —33 34 41 SAB(s)d 9.3 11.2 10.6 —19.24 554
NOC 2403 07 36 54.5 —65 35 58 SAB(s)cd 4.2 21.4 8.5 —19.61 132
11CC 2798 09 17 22.9 t41 59 59 SB(s)a per 24.7 2.6 s 1 13.04 —18.92 1726
11CC 2915 09 26 11.5 —76 37 35 10 2.7 1.9 x 1 13.25 —13.91 468
NGC 2976 09 47 15.4 t67 54 59 SAc per 3.5 5.9 s 2.7 10.82 —16.90 3
NGC 3049 09 54 49.6 --O9 16 18 SH(rs)ab 19.6 2.2 x 1.4 13.04 —18.42 1494
NGC 3031 09 55 33.2 *69 03 55 SA(s)ab 3.5 26.9 s 14.1 7.89 —19.83 —34
CCC 5423 10 05 30.6 ÷70 21 52 1m 3.5 0.9 s 0.6 15.19 —12.53 350
11CC 3184 10 18 17.0 ±41 25 28 SAB(rs)cd 8.6 7.4 s 6.9 10.36 —19.31 592
5cC 3198 10 19 54.9 —45 33 09 SB(rs)c 14.5 7.8 11.1 —19.70 660
11CC 3521 11 05 48.6 —00 02 09 SAB(rs)ht 9 11 s 5.1 9.83 —19.94 805
5CC 3621 11 18 16.3 —32 48 45 SA(s)d 6.2 12.3 x 7.1 10.28 —18.68 727
NCC 3938 11 52 49.4 -44 07 15 SA(s)r 12.2 5.4 s 4.9 10.90 —19,53 809
NGC 1236 12 16 42.1 —69 2745 SB(s)dm 2.2 16.4 9.5 —17.21 2
SOC 4321 12 22 55.2 —15 49 23 SAB(s)b 16.1 7.4 10.0 —21.03 1590
11Cc 4536 12 34 27.1 ÷02 11 16 SAB(rs)bc 25 7.6 x 3.2 11.16 —20.82 1808
NGC 4569 12 36 49.8 -,-13 09 46 SAH(rs)ab 20 9.5 s 4.0 10.26 —21.24 —235
scc 4579 12 37 43.6 --11 49 05 SAB(rs)b 20 5.9 x 4.7 10.48 —21.18 1591
scc 4625 12 41 52.7 --41 16 25 SAH(rs)m per 9.5 2.2 s 1.9 12.92 —16.97 609
NCc 4725 12 50 26.6 —25 30 06 SAB(r)ab per 17.1 10.7 s 7.6 10.11 —21.05 1206
Ncc 5055 13 15 49.3 ÷42 01 45 SA(rs)br 8.2 12.6 s 7.2 9.31 —20.26 504
NC 5194 13 29 52.7 47 11 43 SA(s)bc per 8.2 11.2 x 6.9 8.96 —20.61 463
cc 5396 14 01 21.5 —33 03 50 SB(rs)dm 15 2.8 s 1.7 12.78 —18.10 1216
Ncc 5713 14 40 11.5 —00 17 21 SAB(rs)bc per 26.6 2.8 s 2,5 11.84 —20.28 1883
ic 4710 18 28 38.0 —66 58 56 SH(s)m 8.5 3.6 s 2.8 12.5 —17.14 741
scc 6946 20 34 52.0 —60 09 15 SAH(rt)rd 5.5 14.9 7.92 —20.78 46
suc 7331 22 37 04.1 ÷34 24 56 SA(s)b 15.7 10.5 s 3.7 10.35 —20.63 816
11) A distance in Mpc, ffow-corrected for He=70 km 1 AfpC’, as presented in Rennicutt et al. (2003).
1’1Db’ optiral diameter at tbe 25 magnitnde/arrterond’ in B, rorrerted for the offerts of projection and cxtinrtïun. Taken from the
Rc3.
rorrected total apparent magnitude in H. Taken from the Rc3.
(fi bi . .Ai5 rorrerted total absuinte magnitude in B. calculated from A and
1)Systemic velority galaicy’s tystenir veiocity. Taken from Kennicntt et al. (2003).
on tbe gaiasy’t rett Ha omission. Tbe filters must alto he
chosen arrording ta tbe espected ontdnor temperature as
they are typicahy bine thifted as temperature guet duwn.
Thit thift H of tbe urder of O.2ÀK. As filtert age, tbey
alto tend tu bine ebifr. They must be scanned regiilarly ta
keep a guud knuwledgc uf tbeir characterietict.
The FP interferometer je chaton ta alluw mutt uf the
Ha emittiun of the galaity ta be vitible in a tingle Free
Spectral Bauge (FSR). The interference urdere uf the FP
interferumeters ueed vary from p=609 (FSR = iO.93À) tu
p=899 (FSR = 7.3À) at reet Ha. Another parameter that
bas tu bu taken intu accunnt H the FP Finesse. The Finette,
F, it a dimensiunlets value espressing the spectral retolution,






Tu pruperlv tampie the light that cames ont uf the FP,
the nunber uf channele tcanned mutt bu at least 2.2 timet
(Nyrjuitt) the Finette. Many different facture affect the Fi
nette: the reflectivity uf the refiecting plates uf the FP, the
optical and mechanical prupertiet uf the turfacet (utuaily
pulished tu < the temperature, the hnmidity, sud the
ubtervatiunal eetup (the paralleliem, the accnracy uf the fu
cus uf the focal reducer). In fact, the envirunmeutal effecte
and the ubtervatiunal setnp ehuuld nut affect the Finesse,
but, as shown by Table 4, the ecatter in Finettes obtained
mutt be esplained by thete phenumena. Finettes achieved
fur the ubtervatiunt preeented in this paper rauge from S
tu 20. A total uf 3 different FP etalunt were uted fur the
ubservatiunt. The interference filter and PF interferumeter
and
© 2005 RAS, MNRAS 000, 1-??
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Table 2. Journal of the Fabry Perot Observations.
Galaxy Date Filter Effective integration fabry Perot Sampl)ng
Name FWHM(’) p)9) FSR(’°) F)11) 11(12) ncli(”) stp(’)
(A) (À) (%) (min.) (mm) ( km ) (A)
NGC 628(1) 18/11/2003 6598 16.2 73 149 2.33 899 333.47 23.6 21216 64 0.11
NCC 926(1) 11/02/2002 6.581 15 75 132 2,75 765 391.8$ 16 12210 48 0.18
NGC 2403’ 17/11/2002 6569 10 50 120 3.00 765 391.88 11 10710 40 0.21
NOC 279$(2) 04/04/2003 6608 16.2 69 96 2.00 899 333.47 16 14384 48 0.15
NGC 2915)’) 04/21/2004 6581 19.8 60 119 4.67 609 392.27 14.3 $580 32 0.34
NGC 2976)’) 30/01/2003 6561 19.8 60 184 3.83 899 333.47 16.5 14834 4$ 0.15
NGC 3Q49)2) 08/04/2003 659$ l$.2 73 141 3.00 899 333.47 17.4 15613 48 0.15
NGC 30310) 06/02/2003 6.581 19.8 60 272 5.55 899 333.47 14.3 12856 1$ 0.15
UGC 5423(2) 06/04/2003 6565 15 40 120 2.50 899 333.47 18.5 16632 48 0.15
NGC 3154)0 18/02/2004 6581 15.5 74 162 3.37 765 391 .88 17.6 13464 48 0.18
NGC 3195)’) 06/03/2003 6584 15.5 74 260 5.00 899 333.17 23 20976 52 0.14
NGC 3521’ 19/02/2004 6584 15.5 74 120 2.50 765 391.88 16.0 12240 48 0.18
NGC 3621)’) 04/20/2004 6384 15.5 74 128 4.00 609 492.27 14.4 8640 32 0.34
NGC 393$O) 11/03/2004 6584 15.5 74 128 2.66 765 391.88 16.8 12852 48 0.18
NGC 4236)’) 27/02/2004 6581 19.8 60 182 3.50 899 333.47 23 20977 52 0.14
NGC 4321)’) 25/02/2003 6608 16.2 69 260 5.00 899 333.47 23 20977 52 0.14
NGC 4536(1) 14/03/2004 6598 18.2 73 163 3.40 765 391.88 21.3 16295 48 0.18
NGC 4569)’) 11/03/2002 6569 15.0 60 152 3.80 765 391.88 20.5 15682 40 0.21
NGC 4579(i) 04/04/2002 6598 10.0 60 92 2.30 609 492.27 19.6 14494 40 0.27
NOC 4625(2) 06/04/2003 6581 19.8 60 120 2.50 899 333.47 15.9 14294 48 0.15
NCC 4725)1) 19/02/2004 6181 15.5 74 120 2.50 765 391.68 18.7 14305 48 0.18
NCC 5055(1) 14/03/2004 6564 15.5 74 128 2.66 765 333.17 16.8 12852 48 0.15
NGC 5194(1) 18/05/2003 6581 19.8 60 246 5.14 899 333.47 20.7 18609 4$ 0.15
XGC 539$(3) 04/10/2004 6598 18.2 73 149 4.66 609 492.27 12.0 7308 32 0.34
XGC 5713’ 04/13/2004 6608 16.2 69 150 6.25 609 192.27 9.5 5785 24 0.46
IC 4710)’) 04/15/2004 6598 18.2 73 48 2.00 609 492.27 8.8 5359 24 0.45
NGC 6946<’ 19/11/2002 6569 10 50 120 2.00 765 391.88 14 10710 40 0.21
NCC 7331’ 03/11/2002 6554 15.5 74 174 3.62 765 391 .86 15.9 12164 46 0.18
(1) OMM Observatoire du mont Mégantic, Québec, Canada. 16m telescope.
(2) CFHT : Canada-France-Hawaii Telescope, Hawaii, USA. 36m telescope.
(3) ESO European Southern Observatory, La Silla, Chile, 36m telescope.
(4) À,, non tilted filter central wavelength at 20°C.
(5) FWHM l’on tilted filter Full Width Haif Maximum at 20°C.
Tm,,,, 1 non tilted filter maximum transmission at À,, and at 20°C.
(7)
te,,p : total effective exposure time in mifltltes (Total exposure time mean cotlnting efficiency).
(8)
teh,,,rnel total effective exposure timc per channel in minutes (total exposurc tirne per cliannel ° mean cotlfiting cHciency).
(5) p FP interference order at Ho,.
(10) FSR FP Free Spectral Range at Ho in kms
(ii) F mean Finesse tlirough the field of vies’.’.
(12) R spectral resolution (À/À) according to the computed Finesse.
(13) nch numbcr of cliannels donc by cycle in multiplex observations.
(1.1) stp t wavelengtb step in A.
must be chosen so that iso more that 3 fSRs of tbe etalon era is mi essential tool to achieve sucb a survey. Ils ahility to
pass through the filtec, as shown in figure 3. rapidly scan the FP interferometer allows tbe photometric
conditions’ variations to be avcraged out. For comparison,
The photon counting camera tised for this survey is in CCD observations, each FP channel must be observed for
based on a GaAs Hamamatsu photocathode coupled witb at least 5 contiguous minutes tu make sure that the read-out
a Dalsa commercial CCD. The photocathode lias a quan- noise of the CCD does flot mask the weak galaxy’s signal.
tum efficicncy of 28% at Ha and the CCD has 1024x1024 This means that pbotometric conditions must flot signifi
12.5pm square pixels. The CCD was operated in its mw spa- cantly change for 4 hours with CCD observations (given
tial resolutino mode, whcrc pixels arc binned 2x2, and at a that 1$ FP channels are scanned). In photon counting, chan
frame rate of 40 Rames per seconds. The effective pixel sizes nels are observed for 5 10 15 seconds and cycles are looped
on the sky are given in Table 3. The photon counting cam
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Figure 3. Left panel shows a typical interference filtcr transmission curve (experimentai data) at 20°C. As shown in the right panel,
filters may be tilted by a few degrees to bloc shift the peak transmission wavelength by a couple of À tu allow it to be centered on the
Ho emission of a galaxy, at the price ut a bruadencd transmission curvc and a decreased peak transmission. In tue hottom of the left
panel is shown how FI’ incerferometer and interference Siters must be chosen tu avoid having ton many Frec Spectral Ranges tu pass
thrnugh the filter.
every 1 to 15 rninntes. Many cycles are made during an
observation. Signal-to-noise catio (SNR) estimations can be
made throughouc the observations and the observer can de
cidn when tu stop the integrntinn. Since the calibratiun lamp
is pretty strneg as compaced tu galaxies’ fluxes, the eau
bcations ace dnne in anaing mode (non photon enunting).
Typically, calibratiun channels are integrated 1 second each.
2.3 Observing runs
The observations of the sample presenced hece were spcead
uver ten observing cnns taking place in the lart tian yeacs.
Eight ntns tonk place at the Observatoire du mont Megantic
1.6-m telescupe (OMM), whcre FANTOMM is a permanent in
strument. FANTÛMM ivas taken tu the Canada-France-Hawaii
3.6-m Telescope (CFHT) and the European Southecn Oh
servatory 3.6-in telescope (ESO/La Silla) as a visitor instru
ment foc the uthec twu rnns of this survey. The large field
of view available at the OMM permitted the observation of
lacge galaxies (NGC 5194, NGC 3031...) in une single field.
Snsaller galaxies visible in the nurthern hemisphere were oh
served at the CFHT.A single ubserving cnn tuok place in
the sontbern hemisphece on the ESO/La Silla telescupe in
April 2004. Few galaxies uf the SINOS survey were visible at
chat cime. resulting in a pour covecage of galaxies at negative
declinatiuns.
3 DATA REDUCTION
Raw observaciunal data cnnsist of many data files that cnn-
tain photons’ positions for evecy cycle/channel duo. If cy
ding is dune with, say, 15 seconds per channel integration
time, une file is cceated every 15 seconds. Data reduction
cunsists of the fulluwing steps:
• integratiun of the raw data files into an interfecogram
data cube (3D datn cube sliced fur every FP channefl;
• phase correction of the interferograms tu create
wavelength-surted data cubes (3D data cube sliced for every
wavelength interval);
• hanning spectral smoothing;
• sky emissiun cemoval;
• spatial hinning/smoothing;
• extraction uf radial velocity maps from emissiun une
positions;
• additiun of the astrometric information (World Courdi
nate System information) tu the data files;
• kinematical information extraction.
Ail the reduction xvas perfocmed with IDL routines
inspired by the ADHOCw ceduction package (http;//
wwv—obs . cnrs—mrs . f rjadhoc/adhoc . html), except fur Oie
last two steps. ht which cases third party soft;vare ivas used
(sec respective sections for more details). The IDL redue
tion package was written tu allow more flexibility of the
data reductiun. sttch ss telescope guiding error correction.
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Table 3. Fst(T0sM characteristics on varions telescopes.
Telescope D F/D Pixel size FOV FOVuns,sn
Name m11 (2) (“)(31 (1)14) (1)15)
CFHT 3.6 2.96 0.48 5.83 3.91
ESO 3.6 3.44 0.42 5.01 5.01
051M 1.6 2.00 1,61 19.43 19.13
(flD telescope diameter in meter.
(2) F/D focal length over telcscopc diameter ratio calcnlated
from the effective pixel size on the sky.
11 Pixel size pixel size after hinning 2x2, the original GaAs
system providing t024x 1024 pixels of t2.Sjim.
4)Fov diagonal Field 0f Vicw of the detecror.
15)p0yr : iinvigncttcd (usable) ficld of view.
removal of the sky backgronnd emission throngh sky cnbe
fitting, stronger emissioo lins barycenter determination ai
gorithm, etc. The newly introdnced reduction routines are
snmmarized bers. More information on this rednction pack
agc will be available in a forthcoming paper (Daigle et al.
2005).
3.1 Raw data integration and wavelength map
creation
Files stored dnring an observation are made of the position
of every photon that feu on the detector for s given FP
position. The observed wavslength throngh s FP etalon is
given by
pÀ = 2oe cos 9.
where p is the interference order at Àe (Ha or 6562.78À for
ail observations presented in this paper), n the index of the
medinm, e the distance between the plates of the FP and
& the incidence angle on the FP. For a given gap e and in
dex n, every O ïn a single chanoci is exposed to a different
wavelength, which is to say that different pixels scc different
wavelengths. Thns, a phase calibration mnst be applied te
transform raw intcrfcrograms into wavelength-sortcd data
cubes. This calihration is obtained by scanning a narrow Ne
emission lins. The bright lins at 6598.95Â bas been chosen
since it falls close to the red-shifted Ho emission unes oh
eerved, limiting the phase shift in the dielcctric layer of the
FP. This calibration must be dons in exactly the saine condi
tions as the observations. It is thns convenient to acqnire this
calibration data jnst before starting an integration, when the
telescope is already on the object. Since these calibrations
are done with the camera in analog mode (as compared to
photon connting mode), the overhead is very small (of the
order nf a minute). This allosvs one to perform a calibra
tion at the beginning and at the end nf an integration and
to snm them in order to average tiny variations of the FP
etalon dnring the integration.
From this calibration data. a phase map is created.
The phase map provides the slnft that bas to be applied
in the spectral dimension to every pixel of the interferogram
cube to bring ail channels to the same wavelength. By ap
plying this phase map to the intcrferogram data cnbe, the
wavelength-sorted data cnhe is created. An nncertainty stili
remains on the zero point of the velocity scale since the oh




This nncertainty is removed by means of comparisons with
long-sut spectroscopy or 21-cm H1 data.
The compnted wavelength of every suce of the resnlting
(calihrated) data cnbe is not absointe. When the ohserved
wavelength is far frnm the calibration wavelength. the dif
ference svlli increase. This is cansed mainly by the semi re
fiective, high Fincssc coating of the FP ettdon, which is hard
to model. Absolnte calibrations (in development). dons at
the same scanning wavelength wonld be a way of getting
rid of these differences. Absolnte post-calibration nsing oh
served sky spcctrnm omission unes in the data cube. which
must incinde compensation for the interference filter trans
mission cnrve, has been worked on bnt reqnires more testing
to prove its accnracy. Nevertheless, relative wavelength mea
snrements are accnrate to a fraction of a channei (‘e o.osÀ)
over the fisld. This leads to lins of sight velocity (LOSV)
measnrement errors of less than 3 kms’1
Since the observational data are split in files represent
ing a maximnm of 15 seconds integration, k is possihle
to correct slight telescope gniding errors that conld occnr
thronghont the entire integrarion (typically 2 .3 honrs). This
correction must be made at the same time as the raw data
integration. But, as a spatial translation in the interfero
gram domain svill indnce a wavelength shift in the spectral
domain, the phase calibration mnst ho applicd at thc saine
time as the raw integration. Resnlts presented in this paper
have nndergone the phase calibration at the same time as
the raw data integration in order to render gniding error
corrections possible.
3.2 Sky emission removal
The sky emission in the neighborhood of Ha at rest, cansed
by geocoronal 0H molecnles is often stronger than the
galaxy’s diffnse Ha emission. It is thns highly important to
properly remove this emission prior to the extraction of the
radial velocity map. As opposcd to the ADHOcw package,
where the 0H emission unes are removed by the snbtrac
tion of a single integrated profile taken from nser-selected
sky regions, the data presented in this paper have beso pro
cessed differently. Due to inhomogeneities in the spatial and
spectral responses of the interference filter, the snbtraction
of s single spsctnim can lead to positive and negative resid
nais in the data cnhe, where not enongh or too mnch cf the
spectrnm wcre snbtracted. To avoid haviog to deal with snch
issnes, and te improve the galaxies’ signal coverage, s sky
cube has been reconstrncted by takiog single pixel’s spectra
in the sky dominated regions and interpolating (or extrapo
lating) it in the galaxy’s dominated spectra. This sky cnbe
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Interferumater p FSR F R
1 899 333.47 15.6 — 23.6 11294 21216
2 765 391.88 14.0 21.3 10710 16205
3 609 192.27 8.8 19.6 5259 - 14494
vas then subtraeted from the data cube. This proved tu be a
mueh better procedure. For best residts, the surface covered
by the sky dominated regions and 10e galaxy dominated ra
gions shuuld be in a ‘—1:1 ratio.
3.3 Adaptive spatial binning and smoothing
In order to ailuw the LOSV of a galsxy’s region tu be prup
erly determined a minimum SNR is required. cappellasi &
cupin (2003) used 2D Vurunui tessellatiuns tu create uni
furm SNR velueity maps of Saurun data. Starting frum this
wurk, au adaptive hinning algurithm was develuped fur FP
3D data cubes. The main difference butween thu two aIgu
rithms is the way by whieh pixels are accreted intu bins.
Where cappullari & opin cumpute 10e SNR uf a bio hy
muans uf
SNR = Z, s9&,‘z, Nuise,
where Signal, and Nuise, are precumputed signal and nuise
vaine of the spectra that will be binned, the SNR uf the
spectra presented in Ibis paper bave been recumputed each
time a new spectrum was added tu a bio. In short, each
time a spectrum ;vas added, it xvas summed with the uther





where u is the dispersiun uf the continuum uf the spectrum
and N the number uf photons eumposing the emissiun hue
lucated abuve tOc continuum. Tvpically, a target SNR uf 5
bas heen used .After the binning prucess. a Delaunay trian
gulation algurithm was used tu smuuth bins uf each channel
uf the data cubes.
This smunthing methud bas been preferted tu the fixed
sized kernel convolution (sueb as a 6x6 ganssian). Adaptive
spatial binning alluws 10e spatial resulutiun tu ha kept in
bigb SNR regiuns wbile still providing large signal euverage
in luw SNR regiuns.
3.4 Radial velocity map extraction
Radial velocity, munuchromatie, continuum and dispersion
maps are extraetad with a single emissiun line deteetiun al
gorithm. This algurithm is based on baryeenter computa
tion. The central pusilion uf the emission hue la eompnted
with photons aboya the continuum that eonstitute the emis




where À053 la the emisalun lins eumputed baryeenter wave
length, Àa the resl wavelength (here. Ha), e the spead uf
light in vacuum and cure 10e heliueentrie velueity corree
tiun eomputad fur the lime uf tha observaliun.
In tha case where mure than une veloeity eumpunent are
present in 10e spectrum, unly the strongeat emiasiun lins will
ha takan mb aeeuunl. Whan rwo emissiun hues ara apae
trally cluse and have comparable amplitudes, thuy may ha
takan as a single une having a larger velueity dispersion.
Mura datails are availabla in Daigle et al. (2005).
3.5 Astrumetry
Astrumetrie information was attaehed tu the prueessad filas
hy using the task koords in the Kaarua package (Goueh,
1006). Right ascension, daelination, pixal sise and field ruta
lion information ara ambedded in aIl files and pernut their
aasy eumparisun with other snrvey images (DSS, 2MASS,
SPITZER). Tu do so. original ADHOcw files typas (ad2.
ad3) wera modified tu allnw these data b ha sturad. This is
alsn an important step sinea tha position angle (PA) uf 10e
major &xis, whusa datermination la explained in 11w next
section, la fiald urientation dependeut. Moreover. the astru
metric information is neeessary In combine the kmnematieal
data 10 tha SINGS and aneillary molli wavalangth surveys.
3.6 Kinematieal parameters
Ths R0TCUR routine in the Gis package xvas usad tu find
tha kinematieal parameters of the galaxies studied. ROTCUR
warks by fitting tilted ring modela tu valueity information
fonnd in tha valueity mapa. V353 la obtained using tha fuI
lowing equation:
= V55s + Vro (R) eus fisin i + V (R) sinB iOn i,
whera V55 is 10e systamie valocity of 10e syslam stud
ied, Vrot is 10e rotation velocity. 10e expansion (non
cireular) velueily, i 10e inclination of 10e ring and R and O
10e polar enurdinates in 10e plane uf 10e galaxy. The same
prueedure was usad for aIl 10e galaxies of tha sample. Tu ah
low for a gond sampling frequeney. the ring width used vas
always al least 3 limas tOc pixel sise.
TOc extraction uf the kinamatieal paramelers is dune
as follnws. The photumetrie parameters of 10e galaxies (po
sition angle (FA), inclination (i)) are takeu frum 10e RC3
uatalog as initial paramstsrs. Tha photometric inclination
is calculated as I = cos5 (19—Rio) The rnngh rotatiunal
cantcr uf tha galaxies is taken by luoking at the cuntinuum
mapa extracted at section 3.4 and taking tOc point where
the continuum la tha highest near tha cantar of 10e galaxy
(usnally obvions for spiral galaxies, triekier fur irregular, luw
surface brightness and disturted unes). TOc starting point uf
Table 4. FP interferumeters chararteristirs
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Table 5. Plintnioetie and kinematical parametera
ealaxy Phntnmetric(1 Ninematical
name PA(°) Iucl.(°) PA(°l lncl.(°)
NGC 628 25 24 26.1±2.4 21.5±4.5
NCC 925 162 56 105.0=1,0 50.0=1.5
NCC 2103 127 56 125.0±1.0 60.0±2.0
NeC 2798 160 68
NGC 2915 129 59
Nec 2976 323(s) 63 323.5±3.5 70.2±4
NGC 3049 25 49
Nec 3031 337(3) 58 332.9=1.2 624±1
uec 5423 32o() 49 320.5±5 58.8±6
Nec 3184 135 21 176.4±4(a) 16.7=1.1
NGC 3196 35 67 33.9±0.3 69.8=0.8
Nec 3521 343(3) 62 342.0=1.1 66.7±2
Nec 3621 339(3) 55 342.5=2.9 65.2±4
Nec 3938 151(3)u) 24 199.5±5(41 7.7±3.2
Nec 4236 162 71 156.1±1.6 76.1±0.7
Nec 4321 30 32 27.0±1.0 31.7=0.7
Nec 4536 310 65 300±2 68=3
Nec 4569 23 63 24.7±4.4 66.7±5
Nec 4579 95 37 89.5±4.5 45.7±7.3
nec 4625 162()() 29 126±s() 35.9±6
nec 4725 35 45 30.3±1.6 50.8±2.1
nec 5055 105 55 98.0±1.9 63±2
nec 5194 163 52 169.0±4.2 475
nec 5398 172 53
nec 5713 ioo 27 203±5.8 33±4.8
ic 4710 5 39
nec 6946 250(1 32 2390±1.0 38.1±3.0
nec 7331 171 69 165±1.2 78.3±2.7
1tPhotometrir parametera taken from the RC3 catalng.
()it la useleas or impossible to determine tbe kinematical
parameters for Ibis galaxy due either to tlie lack of large-arale
rotatioo or the interaction with another galaxy.
(3) A 180° rotation ivas applied to 113e photometrir PA in order
In be able In compare il with the kinematical PA.
14The phntnmetric and kinematical PA do ont agree even with
a 180° rotation. This uaually happens for face-no galaxies.
131This phntnmetric parameter svas flot available in the RC3
database and avas takeo from tIse 2MASS Large ealaxiea Atlas.
tbe systemic velncity is tbe nue naed tn aelect the interfer
eoce filters. as explained in section 2.2.
Tbc initial photometric PA misa be aometimea cor
rected (+180°) tn properly repreaeut the kinematical PA,
tbat la, the angle frnm North Eaatwarda tn tbe recediug aide
nf the galaxy. Alan, eia dnea ont take loto acensant the
fleld rotation of the anpplied radial velncity map. Tbe atart
iug FA la adjuated lu nrder tn reflect thia.
Firat, B0TCUR la mu tn flud the real kiuematical ceuter
nf tOn galaxy aud ita ayatemic velncity by fixing hnth FA
sud I aod lcaviog the ntbcr parametera fera. The aualyaia
nf the nutput nf RoTcua ia made with IDL rnntiuea tbat
permit Ibm extractinu nf atatiatica ou the fren parametera,
anch as mediau, meau. errnr weighted maso, standard de
viatinu sud liumar fit. If tOm nntpnt la ton unlay, ROTCUR
xvas mu agaiu, atarting with aunther set nf luitial parama
tara, outil tbe madian nf tIse abanhite reaidual of tha rom
pnted mndcl waa below 10 km a’3 . Theu, haviog properly
determiued the kinematical renter sud the ayatemic velnc
ity, tIse real kiuematical FA sud iucliuatinu were aet as fren
parametera, flxiug ail the othera. Fiually, haviug fnnnd tOn
five kiucmatical paramntcra (xc, Ye, V515, FA aud s), tbey
ss’ere flxed and ROTCUR vas mu agaiu tn flud Vms. It waa
dccidcd tn nan flxed valuna of FA sud I acrnaa tbc whole
galaxy as diaka are rarely warped inaide their nptical part.
Warpa are maiuly seau lu diaka for R > R05. Hnwever, tbe
FA la nbacrvcd to vary as fnuctiou nf radina for anme galaxica
(e.g. NGC 4579). Tbe FA vaine la thna chnaeu lu part nf tbe
diak where it reachea au almnat couataut vaine. The errnra
nu the kiuematical parausetera fnnud cati tbna be artiflcially
lnwered aluce the unu-axiaymmetric porta nf the galaxies are
diacarded frnm the fit.
4 RESULTS
TOc kiuematical parametera fnnud by meaua nf tbe methnd
deacribed lu aectinu 3.6 are preaeuted lu table 5.
In Appeudix B, for nach galaxy of tbe aample, tbe XDSS
bine image, the SPITZER 3.flgm image, tOn Ha mnunchrn
matie image, wherc tbc cnutiunnm boa beau anppreaaed, aud
the RV map are prnvided. A Pnaitinu-Velncity (PV) dia-
gram ia giveu when it was pnaaible tn extract the kinematical
parametera frnm tIse radiai velncity map. AlI imagea for a
giveu galmxy bave tOn aame angnlar aeaie. Blne, IR sud Ha
mnsanchrnmatic imagea bave s lngaritbmie iuteuaity acale.
The enlor acaina nf the radiai velncity mapa sud the PV di
agrausa are liunar.
Since tise eaiibratinua and the nbaervatinua are mnat
nf tbe time doue thrnngb differeut iuterfereuce filtera, the
preaeuted mnunchrnmatic mapa cnnld unI he flux calibrated.
Rotation enrvea and masa modela will be preaeuted in
a fnrthenmiug paper (Nienl et ai. in preparatinu).
5 DISCUSSION
In thia section, we discnaa the advautages sud limitatinua of
Ha kiuematic nbaervatinua naiug iutegral fleld apectrnacnpy
over nther kinematie nhaervatinual methnda.
5.1 Better resolution of the muer rotation curve
0f ennrae, the aiguai cnverage nf tise Ha nbaervatinna la
leaa exteuded than for the Ha nbaervatinna bnt it allowa tn
reanlve the riaiug part nf the rntatinu enrve with greater
preciainn. Figure 4 ahowa a 21-cm FV diagram nf nec soss
taken from Wevera, van der FRuit, al Allen (1986). Frnm
the 21-cm data alnue, nue eau calcnlate that tbe maximum
velocity gradient at tOn renter nf tOm galaxy la nf tOn nrder
nf 45kma’kpe3. TOn red une ahnwa the rntatinn cnrve
derived from tOc Ha data, wbich bas a maximum gradient
nf 300 kma’kpct. Thia ahnwa hnw tOc 21-cm data are
affected bv beam auaeariug. For H5, tOc beam Full Width
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Figure 4. HT data of NGC 5055 taken from Wevers, van der Kruit. & Alleo, 1986, and Ha rotation curve stiperposed on it (red lins).
This figure tlearly shows the effect of beam smearing on HT data and the need for Ha data to resolve the kinematirs at the center of
galaxies. In H1, the beam Full Width Haif Powcr (FWHP) svas 49”x 73”while the Ha resolution is 1.6”x 1.6”
Rail Power (FWRP) is 49”x 73” while tise Ha resolution is
1.6”x 1.6”.
The rising part of tise rotatioo curve is crucial in tise
determination of tise dark-to-lTsmilsous mass ratio (Biais
Ooellette et al.. 1999) and in the deternsinatiao of the mass
model parameters. For tise sakc of comparison, maximum
achievable 21-cm beam width at thc VLA in B configura
tion is 4” usabie oniy for the etroogest emitting galaxies,
while it is l2.5” in c configuration, where seositivity is
high enough to observe the weak galaxies signal. xoc 505.5
harbors double emission hues in its center, as noted by Biais
Ouellette et al. (2004). Reealviog euch details nccds both
the high spatial and spectral resollstion of the integral field
spectroscopy Tssed thraughout this study.
5.2 Better determination cf the orientation
parameters
One of the main advautage of the determination of galax
ies’ kinematics using integral field speetroscopy at Ha over
long sOt spectroscopy le that there is no a pnors koowl
edge needed on the galaxy apatt from its systemic velocity
(which is usually well known witliin a +50km s range for
nearby galaxies, which le enough for accuratc observations).
la long eut spectroscopic observations, the PA of the galaxy
must be knawn as the sut must lie on the major axis. The
PA le thus usually determioed by fitting ellipees ta the opti
cal isophotes. As Table 5 shows, there le sametimes a great
discrepancy between published photametrie and kinematical
parameters.
The effect can he well iliustrated with tOc nearly face
on (i = 17°) galaxy xoc 3184. TOc photametric PA of 135°
le 11° off frons the kinematical PA found. This PA error
can lead to a eubetantial undereetimate of the rotation vo
locities for highly iociined galaxies. Alsa. for came galaxies,
die kinematical center le not siiperposed an the photometric
center. This can also lead ta large errors on the rotationai
vclocitiee.
Figure 5 shows the effect of ueiug thc phatametric PA
ta observe this galaxy in long eut spectroscapy. The resulting
rotation curve is less eteep in the center of the galaxy and
the maximum ratational veiocity le underestimated (RIAS
error is 38.4 km s ), which affects tOc mass modois used
ta determine the datk matter content. Using integrai field
spectroseopy. the kinematical PA le determined o posteriori
and it dace nat affect tOc quality af the data gathcred. TOc
figure also presente tho residuals af the velocity field nsadels
riAit from the rotation curves extracted. It clearly ehaws
that wouid tho kinematical data have becn gatherod fram
long sut observations usiog the photometric PA, tho results
wouid have been totafly erroneaus.
On the other hand, it ehauld be considered that tOc dif
forenco betweeo tho photamotric and kïnematical PA may
be partially due ta the faet that the photonsetric PA would
have been more accurately deternsined by using IR images
(e.g. SPITZER images), which shows the nid eteflar popu
lation and is iees affectcd by structural patterne.
5.3 Observation of non-axisymmetric motions
Barred galaxies lead ta a epecific problem since errars on the
determinatian of the PA of tOc disk can he induced by tOc
bar. Far instance, tOc galaxy NGC 3049 le totally dnminated
by a bar and its assaciated nau-axieynsmetrie mations. By
taking a laak at the huis and IR images of Figure B9, it
eaiild be thaught, at first, that the PA is sumewhere araund
2oe Rowever. the isaveioeity cautaurs euggest that the PA
is more like 60e. This prablem le caused by the iack of kine
matical infarmation autside tOc bar dominated regian af tho
gahaxy. In thie case, Hi data would 0e neeessary ta resoive
die kinematies outside the bar, since the global kinemat
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Figure 5. Difference hetween kinematical and photometric parameters for NGC 3184. Top left : Ho velocity field showing kinematical
and photometric PA. Top right : Rotation clirves extracted from the vetocity fields using kinematical and photornetric pararneters as
if long sut spectroscopy ivas iised for the observations. Tise RMS error of the photometric rotation clirve is 384 kms’ Tiiere is nearly
a 30H error around 100”. Bottom left Residual map of a model huilt using the kinematical parameters. Bottom right Resaluai
map of a mode! bui!t using the photometric parameters.
ical parameters must be extracted from the axisymmetric 5.4 Observation of highly inclined galaxies
portion of the galaxy.
This gaiaxy demonstrates ciearly tise advantage of 2D
velocity fields over 1D long-sut data. 2D velocity flelds allow
tu discntangle circular from radial motions while they would
be confused in long sut data. Integral field spectroseopy
makes it possible to study more thoroughly non circular mo
tions in galaxies, such as in Hernandez et al. (2005), where
an in-deptit study of barred galaxies is done.
It has been said that H could tiot resolve the kinematics for
highly inclined galaxies since the gas cannot he considered
opticaliy thin at this waveiength. But, the case of NGC 4236,
whose inclination is 76°, shows that as long as the galaxy is
not perfectly edge-on, tise major axis of tise galaxy is visible
and the kinematics of the disk can be resolved. Figure 6
shows how tise Ho and H, kinematics agroc. Since the signal
coverage is less extended for Ho than it is for H,, the flat
part of the rotation curvo is missing from tise Ho data. Also,
as stated by Bosma et al. (1992), as spiral galaxies can be
cotssiclered optically thin at least for the outer part of the
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Figure 6. NUC 1236 rotations cnrves obtained in Ho and H,. The H1 data are taken from Huchtmeier (1975).
visible disk (R> 0.SR2s), Ha observations can be used to
resolve tbeir kinematies.
galaxies will be made available to the community as soon as
ail tbe galaxies bave been nbserved.
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6 CONCLUSION
The Ha kinematies of 25 galaxies of the SINUS survey
were preseuted in this paper. The observations were made
witb FANTOMM, an integral field FP spectrometer and a pho
ton counting camera. The raw data obtained at the tele
seope were processed throisgh a new pipeline, an adap
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rameters, exeept for a few problematie galaxies. It bas been
showu that high spatial resolution data is essential for map
ping the velocity gradient as the centres of galaxies. The
advautage.s of integral field speetroscopy over long sut spee
troseopy were also presented.
The aim of this paper is to provide accurate optieal
kinematical data for the galaxies of the SINUS survey. These
data will he used in a fortheoming paper ta present rotation
eurves and mass models of the non-barred galaxies (Nieol et
al. in preparation). The data of soma of the barred galax
ies of the SINUS sampls that are also part of the BHaBAR
survey were used to derive the bar pattern speeds using the
Tremaine- Weinberg method (Tremaine & Weinberg 1984)
in a paper presented by Hernandez et al. (2005). These data
might also be nsed to allow for soma of the galaetie star
formation models to include kinematical data and thus try
to determine what is the exact raie nf rotation in the star
formation processes ou a galactic scale.
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APPENDIX A: DESCRIPTION 0F THE
INDIVIDUAL GALAXIES
A brief description of the structures oheerved in the Ho
veloeiry flelds, monoehromatie images and PV diagrams of
the SINGS sample le made in this appendix. The galaxies
NGC 0925, ?KGC 2403. NGC 3196. NGC 4236. NGC 4321
and NGC 6964 are part of the BHaBAR survey and are cx
teneively deseribed in Hernandez et al. (2005). The galaxies
NGC 4321, NGC 1536, NGC 4569 and NGC 4579 are part
of the sample of 30 Virgo eluster galaxies and will be stndied
in Chemin et al. (in preparation).
NGC 628 (M74): The H1 PA of this face-on galaxy
varies greatly with distance from the eenter, as observed by
Kamphnis k Briggs (1992). In the visible. this phenomenon
la seen in the onter rings of the Ha RV map. Some Hij
regions with veloelties that are perpendienlar tu the plane
of the gal&xy are also visible. The H1 PA determined by
IKamphnis & Briggs (1992) agrees with the kinematical one
(Table 5), but the inclination differs greatly (6.5° for H1
and 21.5° for Ha). This galaxy bas also been observed in
CG by Nishiyama, Nakai, k Kuno (2001).
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NGC 925: This late type SBcd gain-y lias a bright
optical and Ha bar aod two bright patchy spiral arms be
gioning at the ends of the bar. Many H,, regioos lie along
the bar. The photometrical and kinematical data agree. The
PV diagram shows non nisymmetric motions oear rhe cen
ter. It ii well studied lu H, (Elmegreeo. Wilcots. & Pisano
1998; Pisano, Wiicots. k Elmegreeo 1998). in co (Helfer et
al. 2003) aod in Ha (Marceho, Boulesteix, & courtes 1982).
It shows stroog streamiog motions.
NGC 2403: This SABc galny shows amorphous spi
ral featores. The Ha velocity mape aod the PV diagram
show an almost rigid structure oear the ceoter of the galsxy.
Bright Hu regloos can be seen in the Ha monochromatic
image. Ir ii oor clear whcrher this galaxy is barrcd or not.
According to Schoeomakers, Fraox. k de Zccow (1997).
their Fourier harmooic aoalysis of the H, velociry field shows
rhat ooo-circular motions are oot importaot in this galsxy.
Moreover, Scbaap, Sancisi, & Swaters (2000) stress that the
thin hydrogeo disk of NGC 2403 is surrouoded by a verti
caHy extcoded layer of H, thot rotates elower thao the disk.
A complete modehog of the galnv willl provide more derails
00 its structures. Frateroali et al. (2001) suggest rhat this
aoomalous H, compooenr may be similar ro a class of high
velocity clouds observed in rhe Milky Way. In co data, no
molecular gai le detected (Helfer et al. 2003).
NOC 279$: This galaxy le ioteractiog with ite close
compaoioo, NGC 2799 00 the sait. Marquez & Moles (1996)
ohserved a differeoce of 125 km s b the velocity of the H,
aod H,, compooente of 11CC 2799. Due to this boteraction,
it was useless to determioe the kinematical paramerere of
this galaxy (Table 5).
NGC 2915: The radiai velocity map of this galny
shows a highly distorted optical disk. Thie reoders impossi
ble the dctermioatioo of the kiocmotical parameters uf thc
galaxy. Two bright Ho regloos are visible toward the ceoter
of the galaxy. Meorer et al. (1996) obtaboed the H, kioemat
ici of this blue compact dwarf galaxy. They ohserved that
the oprical disk of the galaxy correspoods ro the central H,
bar. The dark marrer halo is thoughr to domioatc at nearly
aIl radb.
NGC 2976: Thie pecuhar dwarf late type galny bas
a ncarly liocar rotation curvo. There le no spiral acm visi
ble. Two strong H,, regiooe are located on each side of the
galaxy. Stil & leroel (2002) obeerved that b H, the rotation
curve seeme to flatteo near tue edge of tue H, disk. Accord
iog to Brookalla. Noroi. k Mutrer (1992). rhe outer parte of
11CC 2976 have been uodieturbed for a long rime aod are
vcry old (5 Gy, probably up to 15 Gy).
NGC 3031 (M81): The great 5181 spiral galny bas
few Ha emission in ite ceoter, giveo its somewhat early type
(Sab). The velocity ioformatioo for radil of 3’ to 4’ arouod
the ceoter le thus difficult to extract. Farther away from the
ceoter, the rotation curve is very flot aod does oot show ony
dccrcase near the edgc of the optical disk. Loog sht obser
vatiooe performed by Pellet k Simieo (1982) show the same
fiarreobog. The brighr corc, as ecco in bofrarod. contraste
grearly wirh ire dim Ha counterport. Deralled investigation
of the 15V, Ha aod 1H 5FR bodicatore hased 00 SPITZER
and 511105 aocillary data have beeo doue by Cordon et al.
(2004) and euggeete that the central d,,st le heated by stars
b the bulge rothor thai, star formation. The morphobogical
onalysis of rhe IR data rhot has heeo dooe hy Wifloer et al.
(2004) aod shows evolved stars orgaoized in bulge and disk
componeors. a dusty bnrerstellar medium ehowing star form
ing regbone and a clumpy profile. StilI according to Wbbbncr
et al., the flux denebty of the pointlbke nucleus seems to have
decrcosed by a factor of three in thc pait four years.
NOC 3049: This Makarian galny horbours a “du,,ble
oucleus”, as etated by Nordgren et al. (1995). Thie feat,,re,
invisible in iofrored. is easily seen in Ha and it does not
seem ro affect rhe galny’s kinemarice. The “second m,cleus”
h most probably juet a srrong starburer H,, region. Still ac
cording to Nordgen, this galny does not show ony trace
of mergbng. The galsxy is rorally dominated by a bar and
the signal ie too weak outsbde the bar to reeolve the kine
marice, rendering the extraction of kinematical parometers
impossible.
UGC 5423 (M81 dworf B): We present the first
avouable kinemarical data for rhis dwarf galaxy. Rotation
is weak.
NGC 3184: CC kbnemarbcs have beeo obtabned by
Nishiyama, Nakai, & Runo (2001) for this nearly face-on
gabny. Ha data show o pretty flat rotation curve rhot oearly
reochee a flot part within the optical diek.
NGC 3198: Thie SB(re)c gabaxy bas been extensbvely
studied in H, (Bosma 1981: Begeman 1989), PP Ha (Cor
radi et al. 1991, Bbais-Ouellette et al. 1999) and Ha ond
‘N,, long-eut epectroscopy (Sofue er L. 1998, Vogr et al.
2001). According to the PV diogram, non circ,,bar mot,one
iear rhe centre con be seen ..4 srrong velociry gradient is
abso seen perpendicubar to the bar major nie.
NOC 3521: Tue declining H, rotation curve of Ll,is
gobn-y albowed Coaertono & van Gorkom (1991) to calb for
the eod of the “dbek-l,obo conepiracy”. Though not visible in
Ha, the rotation curve starts to decline wbthin o radius of
22 kpc a,id the Ho dora stops or 13 kpc.
NGC 3621: Mony strong H,, regions are visible in
rhbs galny or al galocric radbb. The Ha (loto do not seeni
ro reoch rhe flot porr of the rotarion c,rve. Thbs gobny
bas been obeerved by using tbree fielde of tl,e ESO/La Silla
3.6-m telescope. More kbnematicol dota could hc gotbered
by observing further north ond south of the goloxy.
NGC 3938: The neorby face-on orientation of this
gobny albowed van der Kruit & Shostak (1982) to study
br in H, ro seorch for exrro-pbonar vebocity components. An
in-depth erudy of the Ho vebociry map h requbred in order
ro corrohorare rhis.
NCC 4236: This lote type SBdm galny le seen neorly
edge-on. Irs kbnemoticob inclination ie 76°. The Ha image
shows that the H,, regiooe are dbstrbbuted olong the bar,
with two brbght regboos neor the end of the bar. These fea
tores are ako eeen in H, (Shostok 1973). An extensive regioa
of solbd-body rotation cobocides wirh the bar.
NGC 4321 (Mi00): This grand-design spiral galny
is lorored in rhe Vbrgo Cluster. Ir bas been frequenrby
mopped in the Ha emission bine usbng l,igb-resobution FP
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interferometry (Arsenault, Roy, & Boulesteix 1990. cepa H
Beckman 1990, canzian & Allen 1997. Knapen et al. 2000),
in the molecular co emission-line (canzian 1990, Sakamotn
et ai. 1995, Rand 1995, Garcia-Burillo et al. 1998, Helfer
et al. 2003) and in the 21-cm H, emission-line (cayatte et
al. 1990, Knapen et al. 1993). The H, disk is almost totally
cnnfincd witbiu tOc optical onc but witl, a sligbt lopsidcd
ness towards the 8W (Ruapen et al. 1993). The H,, co
and Ho velocity fields show kinematica] disturbances such
as streaming motions along the spiral arms and a central
S-shape distortion of the isvelocity contours along the bar
axis. The circum-m,ciear rogion shows 11w presence of an
enhanced star formation region as a four-armed Ho ring
like structure and a co H Ha spiral-like structure. Much
more details eau be found in Hernandez et al. (2005) and in
chemin et al. (in preparation).
NGC 4536: Streaming motions along the spiral arms
and a Z-shape of the velocities in the central parts are oh
served in this harred galaxv. As iu the co data (Sofue et
al., 2003), a steep velocity gradient is observed in the Ho
data.
NGC 4625: This galaxy bas a close companion. ly
ing 8’ away, which is only 22 kpc distant. The gal&xy l,as
a very weak rotation and harbours a lot of double profile
emission hues, a sign of uon-circular activity. This explains
the large errors on the kiuematical paramcters found and
the “boiling” aspect of the Ha velocity field extracted. van
Mnorsel (1983) studied il in H, and found a neutral hydro
gen disk haviug a diameter of 5’, which is .«5 timcs larger
than the observed Ha disk. GALEX images of this galaxy
show a vcry cxteuded liv disk. extending at least 2—3 tiiucs
the radius of 11w main star-forming disk (Gil de Par et al.
2005).
NGC 4569 (M90): Tins galaxy is located in the Virgo
cluster. An off-plane sructure to the West of the disk ofNGc
4569 bas been seen througb deep Ha imaging (Tschôke et
al., 2001) and in H, data (Vollmer et al., 2004). It is observed
here as a string of H,, regions whose kinematics foliows the
rotation of tlie disk, altbough it is slightly more red-shiftod
than inside tbe disk al equal azimuth angles (see chemin et
al. in preparation).
NGC 4579 (M58): In addition b tl,e main large-scale
spiral arms. this Virgo gal&xy exhibits a nuclear spiral struc
ture (the so-called “ioop” in Pogge. 1989 and Gonzalez Gel
gado & Perez, 1996) within which is detected a gradient
of up to 500 kms’ . The FP velocity ficld shows that
the kinematical PA of Ibis nucicar spiral differs by 90°
from that of the main spiral arms. The kincmatieal param
eters of this galaxy shown in Table 5 are calculated for tOc
grand-design spiral structure (le. outside of tue nuclear spiral
structure). Sec Figure B19. Tho PA ofthc nuclear structure
15 w171°+11. Soc chemin et al. (in preparation).
NGC 4725: This barred riugcd Sah leuticular galaxy
is catalogucd as a double harrcd gal&xy by Erwin (2004) and
H, rich by Rosenberg & Schueidcr (2003). No kinematical
data are available for this galaxy. Tho kinomaties in tOc
conter of the galaxy arc hard te rosoivo given its early type.
NGC 5055 (M63): This galaxy shows soveral arm
patterns thar are wcll visible in Ha. It harbours a very strong
velocity gradient in its conter and a flat rotation curve. No
bar structure is visible. It bas hcon studiod in H, hy Bosma
(1981) and in co by Nishiyama, Nakai, & K,,no (2001).
This galaxy bas aise been studied in Ha by Blais-Ouellettc
et al. (2004), which showed twu velocity compononts in its
central region. Tbe Ha images prcsented in tins paper have
wcakcr rosponso on the rocoding sido of the galaxy than ou
the approachiug sido duo tu thc wide spau in tle galn-v’s
velocitios which made the receding emission faN ou the wing
of the interferenco filtor.
Nec 5194 (MSla): Two omission linos are visible in
tOc vcry centor of tOc galaxy and may account for tOc dip”
in tho rotation curvo showu in tho PV diagram. Tho strong
II regions discriminate tho groat spiral structure frum the
rest cf the galaxy. A flow of H,, regions is scen oxtending
towards its companion. This galaxy bas boen st,,dicd in H,
by Ruts et al. (1990), in both H, and Ha (scanning FP) by
Tilan,,s H AUcu (1991) and more receutiy in co by Kuno
H Nakal (1997). NGC 5195, the galaxy’s companion, bas
been observed in Ha through this study but il s impossible
tu get kinomatical information as it is an carly type galaxy
(SBOp).
Nec 5398: This study providos bbs first kinomatical
data fur this galaxy. Its pocuhar radial vclocity map makes
it impossible te oxtract kinematical parameters. It bas becu
classified as ringod galaxy by Buta (1995) and Wolf-Rayct
galaxy by couti (1901).
NGC 5713: Many strong H,, rsgioos arc visible in th,s
galaxy and produces a oddly iuokiug radial velocity map.
Thero wcrc ou kiusmatical data availabis for this galaxy
prier te p,,blishiug this paper.
ic 4710 : This galaxv bas plcnty of H,, rogions b,,t
does oot seem to harbour largo-scalo rotation.
Nec 6946: According tu H, st,,dies (carignau et al.
1990), tho H, distrih,,tion is oot symmotric but is more cx
tsudcd tu the NE side. This feat,,rc is also seon in the Ha
omission map. TOc ovorail Ha velocity map is rcg,,lar but
shows souc non-circ,,lar motions nsar tire centor, confirmsd
hy the PV diagram. lb bas boen rocentiy ohscrvcd in FP by
Blais-Oueiiette et al. (2001) loading tu the same conclusions.
Once again tl,e wide fieid cf FANTOMM and its higi sensitivity
is clcariy an advautago tu obtain botter Ho vclocity fields.
co data bas hccn gathered by Yoong et al. (1995).
Nec 7331: TOc recoding part of the gala.xy is invisible
in the RV maps presented in Ibis papcr. ht ‘vas first thoi,ght
ti,at this part cf the gaiaxy xvas out of the iotorferonce bIter,
but Ibis featuro bas also heon ohsorvsd hy Marcehiu et al.
(1994). .ku o posteriori scan of tlc interfereuce biter used
showcd that the gaiaxy sbouid have beeu wcli ceutered in
tho LIter. Deop Ha images takou by Rogan et al. (2004) aI
the KPNO 2.1 mster toloscope show tho same asymmetric
emission pattern. Howover. Rogan et al. (2004) ahso made
Pan observations aud did nul ohserved that asymmetry. A
ti,eory tu sxplain this is that a ring of dust loeatcd south of
the conter of tho galaxy is biockiog tOc Ha emission from
reachiug us whilst letting the Paa through. This galaxy bas
beon called “Post starhurst” by Tosaki H Shioya (1997) who
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studied its kinematics in CO. CO data have also been gath
ered 5v Nishiyama, Nakai, & Kuno (2001).
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Figure Bi. NCC 628. Top Ieft XDSS Bine Band image. Top right SPITZER IRAC 3.6prn image. Middle left Ho monochromatic
image. Middle right Ho velocity field. Bottom PV diagram.
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Figure B2. NGC 925. Top Ieft 1 XDSS Blue Baud image. Top right SPITZER TRAC 3.Gjim image. Middle left H monochromatic
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Figure 53. NGC 2403. Top Ieft XDSS Bine Hand image. Top right: SPITZER TRAC 3.6im image. Middle Ieft t Ha monochromatic
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Figure B4. NCC 2796. Top Ieft I XDSS Bluc Hand image. Top right SPITZER IRAC 3.6im image. Bottom Ieft Ho monochromatic
image. Bottom right Ho velocity ficld.
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figure B6. NGC 2976. Top Ieft XDSS hue hand image. Top riglit: SPITZER IRAC 3.6zm image. Middle Ieft Ho monochromatic
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Ha Kinernatics of the SINGS Nearby Gota.ies Snrvey. I.
NGC 3031
23
Figure B?. NCC 3031. Top Ieft t XDSS Blue Hand image. Top right SPITZER IRAC 3.6pm image. Middle Ieft : Ho monochromatic
image. Middle right t Ho velocity field. Bottom t PV diagram.
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Figure B8. UGC 5123. Top Ieft XDSS Blue Baud image. Top right SPITZER IRAC 3.6im image. Middle Ieft H monochromatic
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Hc Kinematics of the SINGS Nearby Galaxies $Tirvey. L 25
NGC 3049
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Figure B9. NGC 3019, Top Iefr XDSS Blue Hand image. Top right SFITZER TRAC 3.Gpm image. Bottom Icft Ho monochrornatjc
image. Bottom right Ho velocity fleId.
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Figure Bio. NCC 31S4. Top Ieft t XDSS Blue Band image. Top right t SPITZER TRAC 3.6im image. Middle Ieft Ho monochromatic
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Figure Bu. NCC 3198. Top Icft XDSS Blue Baud image. Top right SPIIZER IRAC 3.Gpm image. Middle ieft Ho monochromatic
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Figure B12. NGC 3521. Top Ieft XDSS Blue Hand image. Top right SPITZER IRAC 3.6i.m image. Middle Ieft Ho monochromatic
image. Middle right Ho velocity field. Bottom PV diagram.
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Figure B13. NCC 3621. Top left : XDSS Blue Baud image. Top right SPITZER IRAC 3.6pm image. Middle Ieft H monochromatic
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Figure 514. NGC 3938. Top Ieft XDSS Blue Hand image. Top riglit SPJTZER IRAC 3.)m image. Middle lcft g Ho monochromatic
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Figure B15. NCC 1236. Top Ieft XDSS Bine Hand image. Top right SPITZER IRAC 3.Gpm image. MiddIe Ieft Ho monochromatic
image. Middle right Ho veiocity fieid. Bottom PV diagram.
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Figure 316. NCC 4321. Top left XDSS B(tie Hand image. Top right t SPIIZER IRAC 3.61,m image. Middle left t Ho monochromatic
image. Middle right Ho ve(octty field. Bottom PV diagram.
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Fgiire B17. NOC 4g36. Top Ieft XDSS flue Baud image. Top right SPITZER IRAC 3.6iom ïmagc. Bottom loft Ho monochromatic
image. Bottom right Ho velocity field.
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Figure Bis. NGC 4569. Top Ieft XDSS Bliic Band image. Top right SPITZER IRAC 3.Gpm image. Bottom left Hn monochromatic
image. Bottom rigbt Hn vciocity fieid.
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Figure B19. NGC 1579. Top Ieft XDSS Blue Baud image. Top right SPITZBR IRCC 3.6ttn image. Bottom Ieft Ho monochromatic
image. Bottom right Ho velocity field.
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Figure B21. NGC 4725. Top Ieft t XDSS Blue Hand image. Top right t SPITZER IRAC 3.Stim image. Middle Ieft Ho monochromatic
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Figure 522. NOC ggg• Top loft XDSS Bitie Band image. Top right SPITZER IRAC 3.pm image. Middle left Ha monochromatic
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Figure 323. NGC 514. Top Ieft XDSS Blue Hand image. Top right SPITZER IRAC 3.GEm image. Middle left Ho rnonochromatic
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Figure B24. NCC 5398. Top Ieft XDSS Bliie Band image. Top right SPITZER IRAC 3.6p,m image. Bottom eft Ho monochromatic
image. Bottom right Ho vclocity field.
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Figure B25. NGC 5713. Top Ieft XDSS Blije Band image. Top right SPITZER IRAC 3.GJIm image. MiddIe Ieft Ho monocliromatic
image. Middle right : Ha velocity fle)d. Bottom PV diagram.
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Figure B26. XCC 6946. Top Ieft t XDSS Blue Hand image. Top right t SPITZER IRAC 3.6m image. MddIe left Ha monochromatic
image. Middle right Ha velocity field. Bottom t PV diagram.
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Figure B27. IC 4710. Top left XDSS Ulue Band image. Top right SPITZER IRAC 3.6im image. Bottons Ieft Ho monochromatic
image. Bottom right Ho velocity ficH.
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NGC 7331

















Figure 528. NOC 7331. Top Ieft :XDSS Blue Hand image. Top right SPITZER TRAC 3.Gpm image. Middle 1eR t Ha monochromatic
image. Middle right Ha velocity field. Bottom PV diagram.
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Chapitre 3
Performances du L3CCD en
comptage de photons
Introduction à l’article
Les CCD à multiplication d’électrons (appelés L3CCD par e2v Technologies) sont
une avenue intéressante à explorer pour les futures caméras à comptage de photons.
Dans le cadre de ce projet, un prototype de caméra utilisant un tel CCD a été construit
eu collaboration avec le Laboratoire d’Astrophysique de Marseille (LAIVI). Le proto
type de caméra utilise un CCD à multiplication d’électrons de type CCD87, produit
par e2v Technologiesa. Les caractéristiques de ce CCD sont les suivantes
— 512 par 512 pixels;
— Pixels carrés de 16jrn
— CCD à éclairage frontal (front iÏÏuminated);
— Efficacité quantique maximale de 45%;
- Gain interne maximal d’environ 5000.
À la différence des CCD conventionnels, le L3CCD en mode comptage de photons
doit être piloté à très grande vitesse (voir section 3.2 pour plus de détails), soit de 30
à 40 images par seconde, ce qui implique une fréquence pixel de l’ordre de 10 MHz.
ahttp: //e2vtechnologies . com/introduction/prod_l3vision.htm?from=fron-t_drop
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Aucun contrôleur de CCD actuellement disponible sur le marché ne permet une telle
fréquence d’opération. Il a donc été nécessaire d’en contruire un nouveau pour tester
le L3CCD en comptage de photons.
Le schéma du contrôleur est montré à la figure 13. Le séquenceur est le chef
d’orchestre du contrôleur. Il génère tous les signaux (en format numérique) nécessaires
au pilotage du CCD : horloges horizontales et verticales, horloge du convertisseur
analogique à numérique et signaux de communication avec l’ordinateur d’acquisition.
Les horloges numériques horizontales et verticales produites par le séquenceur sont
ensuite modelées (en amplitude, en seuil, en composants fréquentiels) pour rencontrer
les exigences du CCD. Une différence fondamentale du L3CCD par rapport aux CCD
conventionnels réside en l’horloge sinusoïdale à haute tension qui est nécessaire pour
générer le gain à l’intérieur du CCD. Cette horloge est contrôllée en amplitude et en
phase pour obtenir un gain optimum. Toutes les horloges sont générées pour obtenir
une fréquence pixel de 10 MHz.
Le signal de sortie du CCD est transformé en signal numérique par un conver
tisseur analogique à numérique opérant à 20 MHz. La fréquence de conversion est
le double de la fréquence pixel pour permettre un traitement de signal du type
“échantillonage double corrélé” (Gorretated Doubte Sampting ou CDS). Ce mécanisme
permet l’échantillonnage de la valeur de référence de chaque pixel, Vre, avant d’échantilloner
la valeur du signal du pixel, V5jg. Ceci permet d’éliminer le bruit d’initialisation du
pixel (voir figure 14). La valeur du pixel, est alors simplement calculée par
Vpix = — Vref. (3.1)
Cette soustraction est effectuée en temps réel par le séquenceur. La valeur du pixel
transferrée à l’ordinateur d’acquisition est
Le prototype a été mis en route en juin 2004 (figure 15), dans les laboratoires du
LAM. Plusieurs tests en laboratoire ont été effectués pour caractériser le détecteur
(bruit thermique, injection de charge, bruit de lecture). Malheureusement, le détecteur
utilisé était une version non officiellement commercialisée du L3CCD. Il souffrait de
plusieurs problèmes
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Fig. 14: Représentation du fonctionnement de Féchantillonage double corrélé.
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— L’amplificateur de sortie émettait de la lumière;
— L’injection de charge (voir section 3.3.1) était beaucoup plus grande que celle
des détecteurs plus récents (par exemple, le CCD9Z)
— Quelques colonnes blanches ont été détectées.
Ces problèmes sont visibles sur l’image de la figure 16. D’après e2v Technologies,
l’émission de lumière par l’amplificateur de sortie a été éliminée et l’injection de
charge a été grandement diminuée dans le successeur du CCD8Z, le CCD97. De plus
le CCD97 est un CCD retroéclairé, qui permet d’obtenir une efficacité quantique
maximale de 95%.
Suite à la mise en route du prototype de caméra, l’article “L3CCD resuits in pure
photon counting niode” a été présenté à la conférence de la Société internationale
d’ingenierie de l’optique (International Society for Opticat Erigeneering ou SPIE) qui
a eu lieu à Glasgow, en Écosse du 21 au 24 juin 2004. L’article a été publié dans
SPIE conference proceedings vol 5499, “Optical & IR Detectors for Astronomy”, p.
219 (Daigle et al. 2004).
Cet article décrit comment les sources de bruit d’un L3CCD affectent le rap
port signal sur bruit d’observations astronomiques. Il est présenté dans les pages qui
suivent. Une affiche a été exposée pendant la conférence pour présenter l’article qui
allait paraître dans le compte-rendu de conférence. L’affiche est présentée à la figure
17.
Les détails de la conception de la caméra sont présentés en annexe.
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Fig. 15: Image prototype de caméra L3CCD ei comptage de photons prise en labo.
Fig. 16: Somme de 200 images noires de la caméra L3CCD prises ei labo.
L3CCD RESULIS IN PURE PHOTON COUNTING MODE
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Fig. 17: Affiche présenté à Glasgow.
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L3CCD resuits in pure photon counting mode
Olivier Daigle, Jean-Lue Gachb, Christian Guillaumec, Claude Carignana,
Philippe Balardb, Olivier Boissinb
aLaboratojfe d’Astrophysique Expérimentale & Département de physique,
Université de Montréal, C.P. 612$, Suce. Centre-ville, Montréal, Québec, Canada
H3C 3J7;
bObservatoire de Marseille, 2, Place Le Verrier, 1324$ Marseille cedex 4, France;
cObservatoire de Haute-Provence, 04570 $t-Miehel l’observatoire, France.
Abstract
TheoreticaÏly, L3CCDs are perfect photon counting devices promising high quantum
effieiency (9O%) and sub-eleetron readout noise (u <0.lej. We discuss how a back
thinned 512x512 frame-transfer L3CCD (CCD97) camera operating in pure photon
counting mode would behave based on experimental data. The chip is operated at high
electromultiplication gain. high analogie gain and higli frame rate. Its performance is
eompared with a modem photon couilting camera (GaAs photocathode, QE 2$%)
to see if L3CCD technology, in its current state, could supersede photocathode-based
devices.
Keywords : CCD, L3CCD, charge coupled devices, image intensifiers, low light
level imaging, noise, photon counting, single photon detection, dock induced charge.
3.1 Introduction
Photon counting (PC) efficiency has inereased since the first photon counting de-
vices (Boksenberg 1977, Blazit et al. 1977). Now, third generation image intensifiers
with high quantum efficieney (QE) photocathodes (of the order of 30%) are used
with CCDs in modem intensified photon counting systems (IPCS) (Gach et al. 2002.
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Hernandez et al. 2003). But, the efficiency of this kind of camera is limited by the ca
pability of the tube to transform an incoming photon into an electron and amplifying
it 50 that the output signal is largely over the CCD readout noise. Improvements in
CCD quantum efficiency, which now reaches 90o at some wavelengths, and readout
noise (RON). as low as 3e, have no effect on the total counting efficiency of these
cameras. RON of 3e is stili too high for an application such as photon counting for
extreme faint fluxes.
It is now possible to amplify the pixel signal into the CCD before it reaches the
output amplifier and before it is affected by its noise (eg, Jerram et al. 2002). Gain is
created by adding a special shift register excited with a high voltage phase that makes
avalanche multiplication probable at every shift. Tlie probability of amplification
being smafl (p <27e and variable depending on the voltage applied and temperature),
the number of elements (N >500) makes the total gain large (G = (1 + )N being
in the range of thousands). Interestingly, the effective RON may be seen as the real
readout noise divided by the amplification factor that has been applied to the pixel’s
charge. Hence,
reÛl
eff = , (3.2)
where G is the gain that is applied to the charge before it reaches the output amplifier.
If one uses such a CCD in high gain mode to get a eff in the range of 0.2, one could
think that by applying a 5g detection threshold this would make photon counting
possible. But, as this gain is statistical, there is only a probability of amplification at
everv stage of the shift register. As a result, the exact gain that has been applied to
a pixel’s signal when it reaches the output amplifier is impossible to tell. This ineans
that at high gains, needed for photon counting, the pixel becornes nonlinear. It is
impossible to accurately determine from the output signal value how many events
occurred.
In multiplex ohservatious, a conventional CCD signal to noise ratio (SNR) may




where $ is the number of electrons colÏected per pixel during the ail the iutegration
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periods, T the thermal floise hi epixel’, n the number of readouts and u the readout
noise of the CCD in eÏectrons. This $NR formula iieeds some changes to refiect the
SNR of aIl Electron Multiplying CCD (EMCCD). First, the readout noise is as shown
hy equation 3.2. Second, the stocliastic multiplication adds noise by coilvoluting the
pixel’s signal and is refiected by a noise factor given by (Stanford Hadwen 2002)
fG_11
(3.4)
When G is large, F2 = 2. With these two modifications in mmd, one can thus rewrite





3.2 L3CCD operation for photon counting
When the L3CCD is operated at higli gaiil (G >100), its noise factor, as sliown
by equation 3.4, reaches a value of 205 and it lias the same effect as haïving the
QE. But. tlus noise factor can fie ileglected if the output of the CCD is considered
binary, that is, if the output is above a given level the pixel will fie considered as
having undergone a siilgie event during the integration tirne. On the contrary, a lower
output level will he considered as having not undergone an event. Using this simple
tliresholding scheme. one cari recover the full silicon QE of the L3CCD, making it a
potentially perfect detector.
Care must fie taken when using this thresholding method. The threshold level
must not 5e set too high, as shown in Figure 18, since it would result in losing some
events and decreasing the resulting QE of the system. Also, if more than one event
occurs on a pixel during an integration, the exceeding events will fie lost, resulting
in a linearity loss. The frame rate must thus fie set according to the expected flux
to avoid losing events as much as possible. This llnearity loss may fie compensated
out as the mean number of missed photons cari be evaluated (Gach et al. (2002)).
Since photon emission can fie assumed as Seing a Poissonian process, tlie following




gives g the proportion of counted photons as a function of , the mean number of
photons expected during the integration period. As a resuit, this correction adds a
nonlinear noise that scales as
N=. (3.7)
To avoid being affected too much by this noise, one must choose a frame rate that
will give a maximum mean signal of 10’photon pixeÏ’frame’, as showri by Figure
19. With that in mmd, the threshold level must 5e chosen according to the readout
noise of the CCD. The threshold must 5e high enough to be ont of the RON of the
CCD and avoid creating false events alld low enough to avoid Ïosiig real events as
previously stated.
Since the SNR is dependent of the flux, frame rate and QE and that the QE
is dependent on the threshold, the ideal threshold level will depend on the flux per
pixel per integration. To properly determine the threshold, it is interesting to plot
the effective SNR of an observation according to the threshold used for various light
levels.
Figure 20 shows that a threshold level of 5.5u is where the resulting SNR will
5e at its best to cover a wide dynamic range. This figure plots curves for a system
running at 30fps with a RON of 30e, but the best threshold is independent of the
RON as long as it is expressed in sigma. The relative SNR, where ah low fluxes meet,
is always situated at 5.5u (5.42 precisely, determined empirically). If the expected
flux is known and its dynamic range is smahl, one couÏd choose a threshold lower than
5.5u to get a smahÏ gain iII SN.
Using a threshold of 5.5o, one can now determine the gain at which the L3CCD
must 5e operated according to its system RON to lower the loss in effective QE, as
shown in Figure 21. A good approximation would 5e that the gain must 5e at least
100 times greater than the RON of the system to avoid losing too much QE. Since
gains of the order of 5000 requires very low temperatures (< 173K) and maximum




Fig. 18: Output probability for a single electron passing through a 536 elernents
register each having a multiplication probability of 1.5%, resulting in a mean gain of
r.3000
high voltage dock amplitude (46V), this impfles that an L3CCD operating in photon
counting mode should have less than 50e of RON.
3.3 Real life L3CCD noise
3.3.1 Clock induced charges
When it cornes to photon counting with L3CCDs, dock induced charges (dc),
a noise source that could he neglected on conventional CCDs, arises (Jerram et al.
2002). CIC appear during the transfer of charges through the device and are usually
low enough to be buried in the readout noise of conventional CCDs. But, when the
L3CCD is operated at high gain, the induced charges will appear at the output
amplifier as a normal event. thus creating a false event impossible to discrirninate from
a real event. These false events wiÏl thus add noise to the image. Even if this noise is
generated in both serial and parallel registers, it seems that the vertical component







Fig. 19: Simulation showillg the
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Fig. 20: Relative $NR versus threshold level used (in u) assuming a RON of 30e
for different fluxes. SNR is normalized according to a perfect system that would not
need any thresholding and would be perfectly linear.
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Fig. 21: Relative QE versus gain for different RON and using a threshold of 5.5o.
QE is normalized according to a system without any RON.
dominates over the serial one under most operating conditions (E2V Technologies
2004).
The total number of charges induced during the vertical shift process will not be
equal for ail unes since they will not undergo the same number of transfers. This
will create a gradient of CIC across the CCD and the last readout lime wilÏ have
roughly twice as much CIC as the first one (for frame-transfer CCDs). For the sake
of simplicity, one may consider the mean CIC that will appear on pixels across the
CCI) and rewrite equation 3.5 as follows
s
/F2S+F2T+nF2C+n1
where C is the mean CIC per pixel per readout in electrons.
Since the CIC varies according to the dock levels, rise time, fail time and operation
mode of the CCD (inverted, mon-inverted), it is interesting to compare its effect on
SNR according to light level. Doing so will enable one to determine if the expected
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photon counting applications where high temporal resolution is needed, the CIC must
be kept very low, below lO4epixel’frame’.
If the temporal resolution is less important, the L3CCD could 5e operated at
a lower frarne rate. Since typical photon counting applications involve fluxes in the
—1 —1 —1range of 10 = to 10 photon pixel frame , a frame rate of 1 fps could be enough.
Dropping the frame rate from 30 fps to lfps involves having 30 times less CIC, which
will greatly raise the SNR of the observation. Figure 23 shows that in that case, the
CIC level must 5e kept below 3 x lO3epixel’frame’. The figure also shows how
the nonÏinearity of the lower frame rate affects the resulting SNR. If a flux larger than
10_1 photon pixel-1 frame-1 is expected, the frame rate should absolutely 5e raised
to recover SNR.
3.3.2 Dark signal
Dark signal of an L3CCD behaves exactly as the one of a classical CCD. When
operated in inverted mode, the dark signal is only composed of the signal generated in
the bulk. But, as charge injection is diminished by operating the CCD in non-inverted
mode (E2V Technologies 2004), one may find interesting to operate the CCD in that
mode at the price of a thermally generated signal at the silicon surface that will add
itself to the signal generated in the bulk. That is,
(3.9)
where SD is the total dark signal, $s is the surface dark signal and SB is the buÏk
dark signal. Using data from E2V Technologies, it is possible to approxirnate that
when operated in non-inverted mode, the surface dark signal is 2 orders of magnitude
greater than the bulk dark signal. Since a bulk dark signal of lO3epixel’second’
is typical on CCDs when deep cooling (<173K) is applied, one may postulate that
the surface dark signal will 5e of the order of 10’epixelsecond’ in that case.
When operating in inverted mode, S simply vanishes.
Taking into account that typical CIC for a CCD97 operating in non-inverted mode
is 3 x 106epixel’transfer and that every line undergoes ail average of 8011 vertical
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Fig. 22: Relative SNR according to CIC level at 30 fps in photon counting mode.
SNR is normalized according to a system that would not have any CIC, would not
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Fig. 23: Relative SNR according to CIC level at 1 fps in photon counting mode.
SNR is normalized according tu a system that wouÏd not have any CIC, wonld not
5e aftècted by a threshold and wollld be perfectly linear.





Fig. 24: Relative SNR between inverted and noll-inverted mode operation in func
tion of the frame rate. For 1MO, CIC is 8 x lO2epixel’frame’, dark signal is
lO3epixel’second’. For NIMO, CIC is 2.4 x lO3epixel’frarne’, dark signal
is 10’epixel’second’. Deep cooling must be applied.
transfers (536 for the frame transfer and 536/2 for the readout), the resulting mean
CIC is of the order of 2.4 x lO3epixel’frame’ in that mode. When operating in
inverted mode, CIC would be more typically of the order of 8 x lO2epixel’frame’.
Since dark signal is time dependent and CIC is frame rate dependellt, one may show
that for high frame rates it is best to operate the L3CCD ii non-inverted mode since
CIC dominates. For low fraine rates it is best to operate the L3CCD in inverted
mode since dark current dominates. Figure 24 shows that usillg the data provided,
dark signal dominates CIC when operated hI non-inverted mode for frame rates lower
than 1.3fps. So, one must choose to operate the L3CCD in inverted mode for frame
rates lower than that threshold and in non-inverted mode of frame rates higher. In
any case, deep cooling is required in photon counting mode in order to keep the overall
dark signal as low as possible.
0.001 0.010 0.100 1.000 10.000 100.000
Frornes-second1
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is function of RON Threshold Gain Frame rate Flux T° Operation mode
QE Loss x x x
Nonlinearity x x
dc X
Dark signal x x
Tab. II: Factors that affect L3CCD performance and their impact on general terms.
3.4 Discussion
It lias been showu that L3CCD performance in photon counting mode is affec
ted by four general terms (QE Ïoss, nonlinear noise, CIC and dark signal) which
themselves are function of different factors (RON, threshold, gain, frame rate, flux,
temperature and operation mode). This is summarized in Table II.
CIC and dark signal are closely related since the operating mode of the L3CCD
wiÏl affect them both. By using Figure 24, one may now determine the best operation
mode for the frame rate that is needed. Now, considering that the noise of a perfect
photon counting system would 5e only shot noise, its SNR would be
SNRperfect = . (3.10)
Tith that in nund it is possible to compare variolls L3CCD configurations by plotting
them against a perfect photon counting system in order to determine which is the best
for any given application. Figure 25 compares three different L3CCD configurations
together with a classical back-thinned CCD aid au GaAs IPCS (Gach et aÏ. 2002,
Hernandez et al. 2003).
By taking into account ah factors that affect the $NR apart from CIC and dark
signal, it is possible to show that the final SNR of a perfect L3CCD having a RON
of 30e operating at a gahi of 3000 (loss of 5.8% in QE), having a threshold of 5.5u
(Ïoss of 2.8% in SNR.) and that is readout at a rate at least 10 times higher thaiu
the maximum expected light flux (loss of 2.5% in SNR) would not differ more than
8.4% from a perfect photon counting system for the same QE. But, by looking at
Figure 25, one sees how badly the sum of CIC and dark signal affects the L3CCD.
In fact, even if the QE is three times larger, it eau hardly compete with a GaAs
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Fig. 25: SNR comparison of diiferent detectors under different light fluxes. SNR is
normalized to a perfect photon counting system (100% QE and 110 readout noise).
IPCS for typical real-time photon counting applications, where expected fluxes are
lower than 10’photon pixel’second’. For fluxes higher than 10_1 and lower than
10 photons pixel’second’, the L3CCD operating in non-inverted mode at 30fps is
clearly an advantage because of its high QE and because the CIC and dark signal
become negligible as compared to the incoming flux. The figure also shows the eifect
of the nonlinear noise of the L3CCDs in photon counting mode when the flux goes
higher than the frame rate.
Regarding applications where the real-time factor is not needed, the L3CCD ope
rating in an;plified mode and readout every 5 minutes is really an advantage as coin
pared to classical back-thiimed CCD for very low flux applications (< 3 x lo2photon
pix’second’). For fluxes higher than that, the performance of a classical CCD is
higher since it does not suifer from the noise factor of the L3CCD.
3.5 Conclusion
As long as CIC and dark signal will be as strollg as they durrently are, L3CCDs
will not be able to compete with GaAs IPCS for real-time applications. One way of
reducing CIC would be to have rnany outputs so that every une would not be shifted
too many times to be readout. 0f course, this makes it impossible to have a large
frame transfer L3CCD as ail the unes must be shifted many tiines to be brought into
the storage section. This also makes it impossible to have small integration tirnes
that are of the order of the readout time siice it would be hard to use a shutter, lot
to mentioi that the time spent with the shutter closed transposes in QE loss. For
very small L3CCDs, or for rectangular L3CCDs, then it would be possible to have a
storage section placed on both sides of the image section so that the number of shifts
to bring the signal into the storage section would be minimized.
From another point of view, since the GaAs QE wavelength range is limited (Fi
gure 26). L3CCD is more sensitive at very blue and very red wavelengths. For real
time applications at fluxes higher than l02photon pix’second’, it is only when the
L3CCD QE is 10 tirnes higher than GaAs QE ( < 420nrn and ) > 900nm) that it
would be more efficient to use an L3CCD than a GaAs IPCS for photon counting.
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Les méthodes de traitement et d’analyse de données mises au point ont gran
dement amélioré la qualité des données cinématiques. La meilleure soustraction du
spectre du ciel permet d’extraire des données cinématiques des régions les plus diffuses
des galaxies, augmentant du coup la couverture spatiale du signal. Le lissage adaptatif
développé permet de conserver une grande résolution spatiale dans les régions de forte
émission et d’optimiser la couverture du signal dans les régions de faible émission. Les
données cinématiques dérivées de cette analyse allient ainsi haute résolution et large
étendue. La grande ciualité des données produites permettra de déterminer les pa
ramètres des modèles de niasse avec plus de précision. L’analyse multi-composants de
l’émission des galaxies pourra être effectuée, cartographiant ainsi une autre dimension
de la cinématique des galaxies.
Les données cinématiques des galaxies de l’échantillon $INGS sont d’une qualité
inégalée. Les données ont été obtenues avec FANTOMM, une caméra à comptage de
photons basée sur un tube amplificateur à photocathode couplée à un interferomètre
de Fahry-Perot. Les observations effectuées au télescope de 1.6 mètre de l’Observa
toire du mont Mégantic ont permis l’observation des candidats les plus étendus de
l’échantillon. Les galaxies plus petites et moins brillantes de l’hémisphère nord ont été
observées au télescope de 3.6 mètres Canada-france-Hawaii, à Hawaii. Les galaxies de
l’hémisphère sud ont été observées au télescope de 3.6 mètres de l’European Southern
Observatory de La $illa, au Chili. Toutes ces données ont été traitées à l’aide des nou
velles routines d’analyse développées. Les paramètres cinématiques des galaxies ont
été déterminés avec précision par des modèles “tilted-ring” d’une manière rigoureuse
et répétable. Ces données seront utilisées pour déterminer les paramètres des modèles
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de masse de ces galaxies.
Un prototype de caméra à comptage de photons de nouvelle génération a été
développé. Le prototype de caméra a démontré les capacités de la technologie L3CCD.
Cette nouvelle technologie augmentera sensiblement l’efficacité de la spectroscopie de
champ intégral (un gain de 20% à 100% sur le rapport signal sur bruit selon le flux)
par interférométrie de Fabry-Perot. Cette sensibilité accrue devrait permettre l’ob
servation de la cinématique des champs stellaires des galaxies en raies d’absorption,
rendant possible la couverture des galaxies elliptiques et lenticulaires. Également, le
gain en sensibilité repoussera les limites du domaine observable et permettra l’obser
vation de la cinématique des galaxies à décalage vers le rouge élevé. D’autres domaines
bénéficieront de la grande sensibilité des L3CCDs l’imagerie et la spectroscopie à
grande résolution temporelle, l’optique adaptative dans le domaine visible, l’imagerie
à faible flux... De plus, les théories développées permettront de mieux quantifier les
gains possibles apportés par l’utilisation des L3CCDs.
L’espace de paramètres couvert par l’échalltillon de galaxies $ING$ est immense.
Les données cinématiques bidimensionnelles obtenues, couplées aux données pho
tométriques et spectroscopiques du télescope spatial infrarouge SPITZER et des
autres campagnes d’observation reliées au projet $INGS, permettront une étude très
vaste de la distribution de la masse des galaxies. Des simples courbes de rotation, de
nouveaux modèles bidimensionnels pourront maintenant être développés pour utiliser
la pleine capacité des données à deux dimensions, tel que tenté par Barnes et al.
(2004). De plus, les récentes simulations cosmologiques CDM montrent la signature
d’un halo de matière sombre triaxial sur un champ de vitesse (Bekki & Freeman
2002). Des données cinématiques 2D seront beaucoup plus appropriées pour étudier
de telles structures que les courbes de rotation obtenues par spectroscopie à longue
fente. Les données 2D permettront également l’étude approfondie des mouvements
non-circulaires à l’intérieur des galaxies (Hernandez et al. 2005). D’un autre côté, les
nouveaux modèles de formation stellaire aux échelles galactiques pourront incorporer
des données cinématiques à haute résolution (Davies et al. 2004, Hou et al. 2005). De
tels modèles, en liant la dynamique des galaxies à l’évolution de la formation stellaire,
Conclusion 101
représe;ite;t lii chaî;ion maliqualit de l’étude de la formatioll et de l’évolution des
galaxies.
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Le prototype de caméra à comptage de photons développé dans le cadre de ce
projet est consitué de plusieurs modules différents : informatiques, électroniques et
mécaniques cryogéniques. Au chapitre 3, seul un bref survol du module électronique
a été effectué et c’est là un biais naturel l’électronique de contrôle représente le
plus grand défi dans le pilotage des L3CCD. Par coitre, si cette puce n’était pas
refroidie à -110°C, le bruit thermique serait trop grand pour qu’on puisse en faire
une caméra scientifique. Ainsi, le prototype ne pourrait pas être fonctionnel sans un
support mécanique pour la puce d’imagerie qui assure son maintient dans le cryostat.
Des aspects autres que l’électronique doivent donc être pris en considération pour
réaliser une telle caméra.
Cette annexe présente les différents modules que j ‘ai conçu dans le cadre de ce
projet. Ils consisteiit en
support mécanique du L3CCD dans le crvostat;
code du séquenceur;
— plaquettes électroniques;
— code du microcontrôleur pilotant le séquenceur.
Avant de continuer, le lecteur est invité à prendre coimaissance des photos
présentées aux figures 27 et 2$ qui montrent le L3CCD dans son support., dans le
cryostat et la plaquette électronique sur laquelle le séquenceur est monté.
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Fig. 27: Photo du L3CCD dais son support, dans le cryostat.
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Fig. 28: Photo du circuit imprimé du contrôleur de L3CCD. 1 Le séquenceur.
2 : Le contrôle fréquentiel et de la phase haute tension (le microcontrôleur n’est
pas dans son socle sur la photo). 3 : Le convertisseur analogique-numérique. 4
Le générateur de sinus pour l’horloge haute tension. 5 : Les circuits d’isolation des




Les schémas présentés ici ont été utilisés pour le machillage des pièces du support
du L3CCD. Ce support est loin d’être le support idéal, mais sa simplicité a permis
de le fabriquer rapidement et à peu de frais. C’était également la première fois que je
devais dessiner une pièce. On ne peut pas être parfait du premier coup! Le principe
du support est de prendre le CCD en sandwich entre un socle relié au cryostat et une
pièce trouée permettant de laisser libre la section d’imagerie du CCD. La figure 29
est une représentation tridimensionnelle du CCD pris en sandwich. En vert, on voit
le socle. La couleur rouge représente la pièce qui vient plaquer le CCD contre son
socle et à travers laquelle on voit la section d’imagerie du CCD (en bleu). Les broches
du CCD sont visibles en jaune. On voit dans le socle les divers trous pour le fixer au
cryostat et ajuster son niveau, des trous pour le relier à la plaque froide du cryostat
par un ruban de cuivre, un emplacement pour placer la capteur de température (une
sonde PT-100 cylindrique) juste sous la section d’imagerie du CCD et des trous pour
fixer les résistances qui chaufferont le support pour qu’il conserve une température
de -110°C. La figure 30 montre l’intégration du L3CCD dans le cryostat.
Les schémas de conception mécanique des pièces sont présentés aux figures 31, 32
et 33.
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Fig. 29: Montage mécanique du L3CCD.
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Fig. 33: Schéma de collceptioll mécanique des cylindres.
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A.2 Électronique
L’électronique de contrôle du L3CCD se divise en plusieurs parties
— Séquenceur;
— module de formatage des horloges analogiques horizontales;
module de formatage des horloges analogiques verticales;
— module de génération du sinus de la phase haute tension;
— module d’amplification de la phase haute tension;
— module de production des tensions continues;
amplificateur de sortie du CCD;
- module du L3CCD;
— module de conversion analogique-numérique (AN);
— module de communication avec l’ordinateur de contrôle.
Les items en caractères gras sont ceux que j’ai réalisés. Les autres ont été réalisés par
Jean-Luc Gach (du Laboratoire d’Astrophysique de Marseille) à l’exception de l’am
plificateur de sortie dont Christian Guillaume (de l’Observatoire de Haute-Provence)
en est l’artisan.
Tous les modules électroniques interconnectés sont présentés à la figure 34 à l’ex
ception du module de communication avec l’ordinateur de contrôle.
Le schéma électronique du module du séquenceur, du générateur de sinus et du
conversisseur AN est présenté à la figure 35. La plaquette électronique est présentée
à la figure 36.
Le schéma électronique du L3CCD est présenté à la figure 37. La plaquette
électronique est présentée à la figure 38.
Le schéma électronique d’adaptation des signaux de sortie du séquenceur au format
R$422 pour la transmission vers l’ordinateur d’acquisition est présenté à la figure 39.
La plaquette électronique est présentée à la figure 40.
Pour lire le L3CCD, les signaux présentés aux figures 41 et 42 doivent être produits
par le contrôleur. Les signaux produits par le contrôleur du L3CCD sont montrés par
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les figures 43 à 46. La figure 43 montre les sigllaux des horloges verticales en début
de lecture de trame. La figure 45 montre les horloges verticales e début de lecture
de ligile. La figure 46 montre les horloges horizontales pendant la lecture d’une ligne.
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Fig. 34: Image des modules électroniques interconnectés, quelques heures avant la
première lumière eu laboratoire. 1 Le module du séquenceur, du générateur de sinus
pour la phase haute teisiou et du conversisseur AN. 2 : Le module de formattage
des horloges horizontales, verticales et haute tension. 3 : Le module de production
des tension continues. 4 : Le module du L3CCD dans le cryostat. 5 : Le module
d’amplification du signal de sortie du L3CCD. Le module de communication avec
l’ordinateur d’acquisition se branche sur le connecteur noir qui est libre sur la gauche
de la plaquette électronique du séquenceur.























Fig. 37: Schéma de collceptioll de la plaquette électronique du CCD.
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Fig. 40: Plaquette électroiiique du module de communicatioll RS422. L’image ii’est
pas à l’échelle.
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EXAMPLE FRAME TIMING DIAG RAM
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Fig. 43: Sortie des signaux I et S eu début de trame. Trace jaune : 1c3. Trace
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Fig. 45: Sortie des signaux S5 en début de ligne. Trace jaune R2. Trace bleue
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Fig. 44: Sortie des signaux S et R en début de trame. Trace jaune
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Fig. 46: Sortie des signaux R dans mie ligne. Trace jaune : R2. Trace bleue
Rçb1. Trace rose : Rç3. Trace verte :
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A.3 Informatique
Le coeur du séquenceur est un FPGA (FieÏd-ProgrammabÏe Gate Array), c’est à
dire un circuit intégré dans lequel des fonctions logiques peuvent être programmées.
La programmation de ce circuit intégré a été réalisée à l’aide de schémas logiques et
d’un language de programmation appelé ABEL. Les figures 47 à 62 montrent toutes
les follctions logiques programmées à l’aide des schémas logiques. A la suite de ces
figures est recopié le code des modules programmés en ABEL.
Fig. 47: Schéma du module de haut niveau du séquenceur (ftnaliatch). Ce module
contient tous les signaux d’entrée (l’horloge principale, le signal de début de lecture,
les données provenant du convertisseur AN, les données de configuration) et de sor
tie (les horloges numériques pour piloter le CCD, l’horloge du convertisseur AN, les
données des pixels et les signaux de contrôle du lien de communication avec l’ordina
teur d’acquisition) du séquenceur. Toutes les horloges sont temporisées en sortie pour
éviter que des sursauts créés par des conditions logiques transitoires n’apparaissent






Fig. 48: Schéma du module de génération des signaux de haut niveau (signaLgen).
Ce schéma regroupe tous les sous-modules pour la géuération des divers signaux
(horloges verticales et horizontales, horloge du convertisseur AN, valeurs des pixels
après le traitement CD S).
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Fig. 49: Schémas du module d’ativatiou des horloges (ah_docks). Ce module produit
les signaux qui activent ou désactivent les horloges verticales et horizontales. C’est ici
que la commande de démarrage de la lecture du CCD est gérée.
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Fig. 50: Schéma du module de synchronisation de trame (frarne_cÏock). Ce module
gère la lecture des lignes du CCD. Il compte le nombre de lignes qui ont été lues. La
ligne O est une ligue spéciale : c’est le moment du transfert de trame.
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Fig. 51: Schéma du module de synchronisation de ligne (une_dock). Ce module gère
la lecture d’une ligne du CCD. Il compte le nombre de colonnes qui ont été lues.
Lorsqu’il gère la ligne O, il active les horloges verticales pour effectuer le transfert de
trame de la zone d’imagerie à la zone d’emmagasinage (voir figure 12).
I
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Fig. 52: Schéma du module de division de l’horloge (clk_div). Ce module permet
de contrôler la vitesse de l’horloge d’entrée pour diminuer la vitesse de la lecture
du CCD. Ce module est présentement désactivé car toutes les fonctions logiques
disponibles dans le FPGA sont utilisées. Pour utiliser le module, il suffit de brancher
DO, Dl et D2 sur les broches d’entrée des circuits logiques “ET”.
z.
Fig. 53: Schéma du module de géllératioll des horloges internes (clk_gen). Ce module
divise la fréquence de l’horloge d’entrée pour alimenter les divers sous modules. Les
sorties ont une fréquence divisée par un facteur de 2 à 512.
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Fig. 55: Schéma du module de génération des horloges verticales de la section d’em












Fig. 56: Schéma du module de géllératioll des horloges horizoita1es (phi_gen). Ce mo
dule génère les horloges horizontales (R13), le signal de la phase de réinitialisation
(R) et l’horloge de synchronisation de la phase haute tensioli (Rk2HV).
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I
Fig. 57: Schéma du module du CDS (pixel gen). Ce module garde en mémoire la
valeur du signal de réinitialisation et le soustrait de la valeur du pixel lorsque celle-ci
se présente en entrée. La sortie est la valeur du pixel qui sera envoyée à l’ordinateur
d’acquisition.
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Fig. 58: Schéma du module de configuration de la lecture du CCD (coritrol). Ce
module conserve les valeurs de la région du CCD qui doit être lue (ligne et colonne
d’arrêt de la lecture).
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Fig. 61: Schéma du compteur à 9 bits (compteur_9_bits). Ce module compte sur 9
bits sur chaque front montant de l’horloge d’entrée.
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Fig. 62: Schéma de l’équation logique “ET” à 10 entrées (and_lO).
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A.3.1 Module ABEL de génération de l’horloge du conver
tisseur AN
Ce module crée l’horloge du coiivertisseur AN et les sigilaux de valeur de
réinitialisation valide et de valeur de pixel valide.
MODULE adc_sig_gen_abl












when ((!clk4 & clk8) # (!clk4 & !clk$)) then adc_clk = 1;
else adc_clk = O;
when (!clk2 & !clk4 & clk8) then black_latch = 1;
else black_latch = O;
when (!clk & clk2 & !clk4 & !clk8) then pixel_latch = 1;
else pixel_latch = O;
Cette sequence est presque fonctionnelle...
when ((!clk2 & clk4 & clk8) # (!clk4 & clk8) # (clk2 & clk4 & !clk8))
then strb = 1;
else strb = O;
when (Oclk4 & clk8) # (clk4 & !clk8)) then strb = 1;




A.3.2 Module ABEL de génération des signaux d’activation
des horloges horizontales
Ce module génère les signaux d’activation des horloges horizontales.
MODULE line_clock_signal_gen










overscan_pixels = O; “ mettre a O pour ne pas faire d’overscan
overscan_lines = 128; “ mettre a O pour ne pas faire d’overscan
overscan_elements = 16;
n_pixels = detector_pixels + dark_columns + overscan_elements +
overscan_pixels;
n_lignes_ft = detector_lines + dark_rows;
n_lignes = detector_lines + dark_rows + overscan_lines;
n_pixels_regl = detector_pixels/2 + dark_columns/2 + overscan_elements/2;
n_lignes_regl = detector_lines/2 + dark_rows/2;
n_pixels_reg2 = detector_pixels/2 + dark_columns/2 + overscan_elements/2;
n_lignes_reg2 = detector_lines/2 + dark_rows/2;
n_pixels_reg3 = detector_pixels/2 + dark_columns/2 + overscan_elements/2;
n_lignes_reg3 = detector_lines/2 + dark_rows/2;
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sp_cycle_length doit etre (32)
sp_cycle_length = 16; “Duree d’un cycle S? en pixel dock
32 pour vclk = 400kHz
16 pour vclk = 800kHz
sp_cycle_length = 4;
adc_delay = 4; “Delai entre la lecture d’un pixel par l’adc et sa sortie
t_sp_en_nobiny = sp_cycle_length;
t_sp_en_biny = sp_cycle_length*2;
sp4_delay = sp_cycle_length/4; “Temps que prend sp4 en dehors du cycle
t_ls_nobiny = t_sp_en_nobiny + sp4_delay; “40 cycles pour faire un shift de
ligne en nobiny
t_ls_biny = t_sp_en..biny + sp4_delay; “72 cycles pour faire un shift de
ligne en biny
t_ls_rp2_fall = 12; “Dans les specs: lus entre fin de Sp4 et fall de rp2
“Valeur de 10 a 80Mhz
“Valeur de 12 a 100Mhz
“Valeur de 16 a 125Mhz
t_ls_rpl_fall = 1; “Temps entre rp2 f all et rpl f all
ls_length_biny = t_ls_biny + t_ls_rp2_fall + t_ls_rpl_fall;
ls_length_nobiny = t_ls_nobiny + t_ls_rp2_fall + t_ls_rpl_fall;
line_length_biny = ls_length_biny + t_ls_rp2_fall + n_pixels;
line_length_nobiny = ls_length_nobiny + t_ls_rp2_fall + n_pixels;
line_length_biny_regl = ls_length_biny + t_ls_rp2_fall + n_pixels_regl;
line_length_nobiny_regl = ls_length_nobiny + t_ls_rp2_fall + n_pixels_regl;
line_length_biny_reg2 = ls_length_biny + t_ls_rp2_fall + n_pixels_reg2;
line_length_nobiny_reg2 = ls_length_nobiny + t_ls_rp2_fall + n_pixels_reg2;
line_length_biny_reg3 = ls_length_biny + t_ls_rp2_fall + n_pixels_reg3;
line_length_nobiny_reg3 = ls_length_nobiny + t_ls_rp2_fall + n_pixels_reg3;
“1 logique est l en complement 2 (Oxf f)
“0 logique est O en complement 2 (0x00)
“On soustrait 1 parce que eol est synchrone sur la dock verticale et on ne
veut pas qu’il arrive en retard!
wait_biny = sp_cycle_length 1 (line_length_biny °h sp_cycle_length) +
((line_length_biny % sp_cycle_length) == 0)*sp_cycle_length;
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wait_nobiny = sp_cycle_length - 1 — (line_length_nobiny 70 sp_cycle_length) +
((line_length_nobiny 70 sp_cycle_length) == O)*sp_cycle_length;
wait_biny_regi = sp_cycle_length - 1 - (line_length_biny_regl 70
spcycle_length) + ((line_length_biny_regl 70 sp_cycle_length) ==
O) *sp_cycle_length;
wait_nobiny_regl = sp_cycle_length - 1 — (line_length_nobiny_regl 70
sp_cycle_length) + ((line_length_nobiny_regl 70 sp_cycle_length) ==
O) *sp_cycle_length;
wait_biny_reg2 sp_cycle_length - 1 - (line_length_biny_reg2 °h
sp_cycle_length) + ((line_length_biny_reg2 70 sp_cycle_length) ==
O) *sp_cycle_length;
wait_nobiny_reg2 = sp.cycle_length - 1 - (line_length_nobiny_reg2 7
sp_cycle_length) + ((line_length_nobiny_reg2 °h sp_cycle_length) ==
O) *sp_cycle_length;
wait_biny_reg3 = sp_cycle_length — 1 — (line_length_biny_reg2 70
sp_cycle_length) + ((line_length_biny_reg3 70 sp_cycle_length) ==
O) *sp_cycle_length;
wait_nobiny_reg3 = sp_cycle_length — 1 — (line_length_nobiny_reg2 70
sp_cycle_length) + ((line_length_nobiny_reg3 70 sp_cycle_length) ==
O) *sp_cycle_length;
“Au debut du f rame transfert, on recommande de garder spi haut pendant fOus
“Doit etre un multiple de 2
“Unites: vertical dock
t_ft_spi_high = 8;
$ pour fOus avec un v_clk de 800kHz






















































cnt = [cnt5l2, cnt256, cnt 128, cnt64, cnt32, cntl6, cnt8, cnt4, cnt2, cntil;
ligne [1512, 1256, 1128, 164, 132, 116, 18, 14, 12, 11];
stopx = [stopx7, stopx6, stopx5, stopx4, stopx3, stopx2, stopxi, stopxO, 0,
0]; Multiplication par 4
stopy = [stopyz, stopy6, stopy5, stopy4, stopy3, stopy2, stopyl, stopyo, 0,
0]; Multiplication par 4





stopx_adc = stopx + adc_delay; Ouch! Pas le choix!
Equations
when ((ligne == 0) & (cnt < t_ft_spl_high)) then spi_force = 1;
else spi_force = O;
when ((ligne == 0) & (cnt < t_ft_spi_high)) then sp_en = O;
else when ((ligne ==O) & (!(cnt < t_ft_spi_high)) & (cnt <
(n_lignes_ft+t_ft_spl_high—1))) then sp_en = 1;
else when (biny) then sp_en = (cnt < (t_sp_en_biny)); “(cnt &
(!(t_sp_en_biny—1D)==O; < t_sp_en_biny;
else when (!biny) then sp_en = (cnt < (t_sp_en_nobiny));
when ((ligne == O) & (cnt < t_ft_spl_high)) then spi_en = 0;
else when ((ligne ==O) & (!(cnt < t_ft_spl_high)) & (cnt <
(n_lignes+t_ft_spi_high—i))) then sp_en = 1;
else when (biny) then sp_en = (cnt < (t_sp_en_biny));
else sp_en = (cnt < (t_sp_en_nobiny));
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when (ligne == O) then rp2_force = O;
t_ls_rp2_fail)) # (cnt >= (ls_length_nobiny + n_pixels_reg3));
when (ligne == O) then rpl_force = O;
else when (biny & (region==O)) then rpl_force
>= (ls_length_biny + n_pixels — 1));
else when (!biny & (region==O)) then rplforce
(cnt >= (ls_length_nobiny + n_pixels — 1));
else when (biny & (region==1)) then rpl_force
>= (ls_length_biny + n_pixels_regl - 1));
else when (!biny & (region==1)) then rpl_force
(cnt >= (ls_length_nobiny + n_pixels_regl — 1));
else when (biny & (region==2)) then rpl_force
>= (ls_length_biny + n_pixels_reg2 - 1));
else when (!biny & (region==2)) then rpl_force
(cnt >= (ls_length_nobiny + n_pixels_reg2 — 1));
else when (biny & (region==3)) then rpl_force
>= (ls_length_biny + n_pixels_reg3 — 1));
else when (!biny & (region==3)) then rpl_force
(cnt >= (ls_length_nobiny + n_pixels_reg3 — 1));
rp3_en = !rpl_force;
= (cnt < ls_length_biny) # (cnt
= (cnt < ls_length_nobiny) #
= (cnt < ls_length_biny) # (cnt
= (cnt < ls_length_nobiny) #
= (cnt < ls_length_biny) # (cnt
= (cnt < ls_length_nobiny) #
= (cnt < ls_iength_biny) # (cnt
= (cnt < ls_length_nobiny) #
when (ligne == O) then eol = (cnt == (n_lignes_ft+t_ft_spl_high—1));
eise when (biny & (region == O)) then eol = (cnt == ((ls_length_biny +
t_ls_rp2_fail + n_pixels) + wait_biny));” # (cnt == (stopx & h3ff O));
















& (region==O)) then rp2_force = (cnt < (t_ls_biny +
(cnt >= (ls_length_biny + n_pixels));
& (region==O)) then rp2_force = (cnt < (t_ls_nobiny +
(cnt >= (ls_length_nobiny + n_pixels));
& (region==1)) then rp2_force = (cnt < (t_ls_biny +
(cnt >= (ls_length_biny + n_pixels_reglD;
& (region==1)) then rp2_force = (cnt < (t_ls_nobiny +
(cnt >= (ls_length_nobiny + n_pixels_regl))
& (region==2)) then rp2_force = (cnt < (t_ls_biny +
(cnt >= (ls_iength_biny + n_pixels_reg2D;
& (region==2)) then rp2_force = (cnt < (t_ls_nobiny +
(cnt >= (is_length_nobiny + n_pixels_reg2fl;
& (region==3)) then rp2_force = (cnt < (t_ls_biny +
(cnt >= (ls_length_biny + n_pixels_reg3));
& (region==3)) then rp2_force = (cnt < (t_ls_nobiny +
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t_ls_rp2_fail + n_pixels) + wait_nobiny));” # (cnt = (stopx & h3ffO))
else when (biny & (region == 1) & (ligne < n_lignes_regl/2+1)) then eol =
(cnt == ((ls_length_biny + t_ls_rp2_f ail + n_pixels_regl) + wait_biny_regl));
else when (!biny & (region == 1) & (ligne <= n_lignes_regl+1)) then eol = (cnt
else when (biny & (region == 3) & (ligne <= n_lignes_reg3/2)) then eol (cnt
== ((ls_length_biny + t_ls_rp2_fail + n_pixels_reg3) + wait_biny_reg3));
else when (!biny & (region == 3) & (ligne <= n_lignes_reg3/2)) then eol (cnt
= ((ls_length_nobiny + t_ls_rp2_fail + n_pixels_reg3) + wait_nobiny_reg3));
else when (biny) then eol = (cnt == (t_ls_biny + sp_cycle_length (t_ls_biny
70 sp_cycle_length)));
else eol = (cnt == (t_ls_nobiny + sp_cycle_length
(t_ls_nobiny °h sp_cycle_length)));
when ((ligne == O)
when (ligne O)
((ls_length_biny+adc_delay) /32));
















else ival = 1;
== ((ls_length_nobiny
else when (biny &
(cnt == (t_ls_biny +
else when (!biny &
(cnt = (t_ls_nobiny
else when (biny &
== ((ls_length_biny +
else when (!biny &
== ((ls_length_nobiny
+ t_ls_rp2_fail + n_pixels_reg;) + wait_nobiny_regl));
(region == 1) & !(ligne <= n_lignes_regl/2+1)) then eol =
sp_cycle_length 1 (t_ls_biny Yo sp_cycle_length)));
(region 1) & (ligne <= n_lignes_regl/2+1)) then eol =
+ sp_cycle_length 1 (t_ls_nobiny 70 sp_cycle_length)));
(region == 2) & (ligne <= n_lignes_reg2/2)) then eol (cnt
t_ls_rp2_f ail + n_pixels_reg2) + wait_biny_reg2));
(region = 2) & (ligne <= n_lignes_reg2/2)) then eol = (cnt
+ t_ls_rp2_f ail + n_pixels_reg2) + wait_nobiny_reg2));
= (cnt >= (ls_length_biny +
# (ligne == 1)) then lval = 1;
then ival = ((cnt((n_lignes+t_ft_spl_high)/32)) >=
(region == O)) then ival
& (region == O)) then ival = (cnt >= (ls_length_nobiny +
& (region == 1)) then ivai = (cnt >= (ls_length_biny +
& (region == 1)) then lval = (cnt >= (ls_length_nobiny +
& (region == 2)) then ival = (cnt >= (ls_length_biny +
& (region == 2)) then ival = (cnt >= (ls_length_nobiny +
& (region = 3)) then ival = (cnt >= (ls_length_biny +
& (region == 3)) then lval = (cnt >= (ls_length_nobiny +
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then ival = (cnt >= (ls_lengtli_biny +
+ n_pixels + adc_delay));
(region == O)) then ival = (cnt >= (ls_length_nobiny +
(ls_length_nobiny + n_pixels + adc_delay));
(region == 1)) then ival = (cnt >= (ls_length_biny +
(ls_length_biny + n_pixels_regl + adc_delay));
(region == 1)) then ival = (cnt >= (ls_length_nobiny +
(ls_length_nobiny + n_pixels_regl + adc_delay));
(region = 2)) then ival = (cnt >= (ls_length_biny +
(ls_length_biny + n_pixels_reg2 + adc_delay));
(region 2)) then ival = (cnt >= (ls_length_nobiny +
(ls_length_nobiny + n_pixels_reg2 + adc_delay));
(region == 3)) then ival = (cnt >= (ls_length_biny +
(ls_length_biny + n_pixels_reg3 + adc_delay));
else when (!biny & (region == 3)) then lval = (cnt >= (ls_length_nobiny +
adc_delay)) & (cnt < (ls_length_nobiny + n_pixels_reg3 + adc_delay));
when ((ligne = O) # (ligne
else fval = 1
else when (biny & (region ==
(ls_length_biny + adc_delay));
else when (!biny & (region =
(ls_length_nobiny + adc_delay));
else when (biny & (region ==
(ls_length_biny + adc_delay));
else when (!biny & (region
(ls_length_nobiny + adc_delay));
else when (biny & (region ==
(ls_length_biny + adc_delay));
else when (!biny & (region ==
(ls_length_nobiny + adc_delay));
else when (biny & (region ==
(ls_length_biny + adc_delay));
else when (!biny & (region ==
(ls_length_nobiny + adc_delay));
else when (biny & (region == O)
(!biny & (ligne == (n_lignes+1)))))
n_pixels + adc_delay));
else when (!biny & (region == O)
(!biny & (ligne == (n_lignes+1)))))
n_pixels + adc_delay));
1)) then fval = O;
O) & (ligne == 2)) then fval = (cnt >=
O) & (ligne == 2)) then fval = (cnt >=
1) & (ligne == 2)) then fval = (cnt >=
1) & (ligne == 2)) then fval = (cnt >=
2) & (ligne = 2)) then fval (cnt >=
2) & (ligne == 2)) then fval = (cnt >=
3) & (ligne == 2)) then fval = (cnt >=
3) & (ligne == 2)) then fval (cnt >=
& ((biny & (ligne == (n_lignes/2 + 1))) #
then fval = (cnt < (ls_length_biny +
& ((biny & (ligne = (n_lignes/2 + 1))) #
then fval = (cnt < (ls_length_nobiny +
else when (biny & (region == O))
adc_delay)) & (cnt < (ls_length_biny
else when (!biny &
adc_delay)) & (cnt <
else when (biny &
adc_delay)) & (cnt <
else when (!biny &
adc_delay)) & (cnt <
else when (biny &
adc_delay)) & (cnt <
else when (!biny &
adc_delay)) & (cnt <
else when (biny &
adc_delay)) & (cnt <
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else when (biny & (region == 1) & ((biny & (ligne == (n_lignes/2 + 1))) #
(!biny & (ligne == (n_lignes+1))))) then fval = (cnt < (ls_length_biny +
n_pixels_regl + adc_delay));
else when (biny & (region == 1) & ((biny & (ligne == (n_lignes/2 + 1))) #
(!biny & (ligne == (n_lignes+1))))) then fval = (cnt < (ls_length_nobiny +
n_pixels_regl + adc_delay));
else when (biny & (region == 2) & ((biny & (ligne == (n_lignes/2 + 1))) #
(!biny & (ligne == (n_lignes+1))))) then fval = (cnt < (ls_length_biny +
n_pixels_reg2 + adc_delay));
else when (!biny & (region == 2) & ((biny & (ligne == (n_lignes/2 + 1))) #
(!biny & (ligne == (n_lignes+1)D)) then fval = (cnt < (ls_length_nobiny +
n_pixels_reg2 + adc_delay));
else when (biny & (region = 3) & ((biny & (ligne == (n_lignes/2 + 1))) #
(!biny & (ligne == (n_lignes+1))fl) then fval = (cnt < (ls_length_biny +
n_pixels_reg3 + adc_delay));
else when (!biny & (region == 3) & ((biny & (ligne == (n_lignes/2 + 1))) #
(!biny & (ligne == (n_lignes+1))))) then fval = (cnt < (ls_length_nobiny +
n_pixels_reg3 + adc_delay));
else fval = 1
when ((biny & (region = 1) & (ligne >= n_lignes_regl/2+1)) # (biny &





else dg = O;
EOF: On a une ligne bidon au debut pour le f rame transfert
et une autre a la fin pour finir de vider le registre de multiplication
when (biny) then eof = (ligne == (n_lignes/2 + 1)) & eol;
else eof = (ligne == (n_lignes + 1)) & eol;
END
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A.3.3 Module ABEL de soustration 16 bits
Ce module effectue la soustraction 16 bits nécessaire au traitement CDS.
MODULE sub_abl



















































a = [ai5. .aO]; Pixel value











Routines d’analyse et de
traitement de données
Le fonctionnement des routines d’analyse de de traitement de données décrites au
chapitre 1 est expliqué dans cet annexe.
B.1 Le point d’entrée : computeeverything
Le point d’entrée des routines de traitement est la procédure computeeverything.
À elle seule, cette routine gère toutes les étapes du traitement des données
— L’intégration des fichiers d’observation;
La construction du fichier de phase à partir du 011 des fichiers de calibration;
— L’application de la phase parabolique aux données brutes d’observation;
— Le lissage spectral du cube de données;
— La correction spectrale du cube de données en utilisant le spectre du ciel noc
turne contenu dans le cube de données;
— La soustraction du spectre du ciel nocturne du cube de données;
— Le lissage adaptatif du cube de données;
— L’extraction des cartes de vitesse radiale, flux monochrornatique, continu et des
largeurs des raies d’émission;
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La recherche automatique des raies d’émission dans les régions à très faible flux
monochromatique, corrélées aux plus fortes raies d’émission ellvironnantes;
— L’ajustement automatique d’un cube de données en fonction des vitesses radiales
modifiées par l’usager.
Le prototype d’appel de cette procédure est le suivant pro computeeverything,
dir, cieldir, calibdir, adadir, targetsn, align»a, thresholdalign=ath, maxa
IignmaxaIign, passalign»pa, remove_sky=sky, ohmap_removesky=ohsky, oh
map_degree=ohmap_degree, spectral_smooth=si, voro=v, plot=p, correctgui
ding=correctGuiding, guidingnobreak=cgnb, coaddr=co, continumflat=cf, nofIat’nf,
autorvmonolev&=a utorvmonolevel, ignorecycle=ignorecyde, expand=expand, try
hard_voro=voro_tryhard, calibadhoc=caladh, startfromneb=sfn, adacieldir=adacieldir,
sca Iefactorciel=sfc
Les options de cette procédure sont définies dans les paragraphes qui suivent.
dir Le répertoire dans lequel la réduction doit s’effectuer. Ce répertoire doit
contenir un fichier .adp qui contient les informations relatives à l’observation.
— cieldir Le répertoire dails lequel se trouvent les données brutes d’observation.
— calibdir : Le ou les répertoires contenant le ou les fichiers de calibration.
adadir : Le répertoire contenant les données brutes d’observation.
— targetsn Le rapport signal sur bruit voulu pour l’étape de lissage adaptatif.
align : Une valeur binaire spécifiant si la correction spectrale du cube de données
en utilisant le spectre du ciel doit être effectuée. O non. 1 oui. Par défaut
oui.
thresholdalign La valeur du facteur de corrélation croisée au-delà de la
quelle un spectre sera considéré comme étallt dominé par le spectre du ciel. La
corrélation est effectuée par rapport au spectre médian du cube de données. La
valeur doit être comprise entre 0.0 et 1.0. Par défaut : 0.9.
— maxaligri : La correction spectrale maximale pouvant être effectuée par la
routine de correction spectrale. La valeur est en canaux. La valeur doit être
comprise entre 2 et le nombre de canaux du cube de données. Par défaut t le
nombre de canaux du cube de données.
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passalign : Le nombre maximal d’itérations devant être effectuées pour corriger
le cube de données en utilisant le spectre du ciel. La valeur doit être plus grande
que 0. Par défaut : 20. L’algorithme converge normalement en deux ou trois
itérations.
remove_sky : Une valeur binaire spécifiant si le spectre du ciel doit être enlevé
du cube de données. O non. 1 oui. Par défaut oui.
ohmap_remove_sky Une valeur binaire spécifiant si le spectre du ciel doit
être enlevé en reconstruisant un cube de ciel à partir des sections du cube qui
ne sont pas dominées par la galaxie. O : non. Dans ce cas, le ciel est soustrait
en calculant le spectre median du cube. 1 : oui. Par défaut oui. Si un fichier
cietadz existe, la routine de soustraction du ciel construit le cube de ciel ou un
spectre médian à partir des zones définies par le fichier..
ohmap_degree : Le degré de la fonction polynomiale utilisée pour interpoler
la valeur du ciel dans les régions du cube de données dominées par la galaxie.
Par défaut 4.
spectral_smooth : Le type de lissage spectral qui doit être appliqué au cube
de données. Le lissage spectral est appliqué immédiatement après la correction
de phase et avant la correction du cube de données utilisant le spectre du ciel.
O aucun lissage spectral. 1 : Lissage spectral de hanning. 2 Lissage spectral
gaussien fwhrn=3. Par défaut lissage spectral de hanning.
— voro : Valeur binaire spécifiant si le lissage adaptatif doit être effectué. O non.
1: oui. Par défaut oui.
plot Valeur binaire spécifiant si divers graphiques doivent être affichées pen
cÏant le traitement. O non. 1 oui. Par défaut non.
— correctguiding : Valeur binaire spécifiant si la correction des erreurs de gui
dage du télescope doit être effectuée lors de l’intégration des fichiers d’observa
tion. O t non. 1 t oui. Par défaut : non. Si la correction des erreurs de guidage
est activée, l’usager devra cliquer sur des étoiles de référence. La position de ces
étoiles sera ensuite conservée dans le fichier stars.adl. Le format de ce fichier
est : Ligne O : position x de l’étoile de référence 0. Ligne 1: position y de l’étoile
de référence 0. Ligne 2 position x de l’étoile de référence 1...
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— guidingnobreak : Valeur binaire spéficiant s’il y a eu un saut du système de
guidage pendant l’observation (ce qui survenait assez fréquemment à l’Obser
vatoire du mont Mégantic pendant l’observation de l’échantillon SINGS). Cette
donnée modifie le mode de fonctionnement de la correction des erreurs de gui
dage. O : un saut est survenu. 1 : un saut n’est pas survenu. Par défaut : un saut
n’est pas survenu.
coadd Spécifie si le répertoire dir contient un cube de données qui a été
additionné à un autre (voir section B.2). O t non. 1 t oui. Par défaut t non. Si
cette option est activée (1), seuls les cubes de données ayant été additionnés
(contenant -coadd dans leur nom) seront traités.
continumftat : Lors de la correction spectrale du cube de données en utilisant
le spectre du ciel, cette option permet de demander à la routine de construire
un flat à partir du niveau de continu de chaque pixel. O t non. 1 : oui. Par
défaut, non. Le fiat est alors construit en prenant comme référence l’amplitude
du spectre du ciel contenu dans chaque pixel qui n’est pas dominé par la galaxie.
noflat : Lors de la correction spectrale du cube de données en utilisant le spectre
du ciel, cette option permet de demander à la routine de ne pas appliquer de
flat au cube de données. O t le cube est corrigé par un flat. 1 t le cube n’est pas
corrigé. Par défaut t
autorvmonolevel : Le flux monochromatique maximal à partir duquel une
recherche automatique des raies d’émission corrélées aux plus fortes raies envi
ronnantes doit être effectuée.
ignorecycle : Lors de l’intégration des données brutes d’observation, les cycles
spécifiés par ignorecycle seront ignorés.
expand Par défaut, l’algorithme de lissage adaptatif masque le cube de
données avec les régions où la calibration est considérée valide, ce qui permet
d’éliminer les sections du champ qi sont vignettées. Par contre, lorsque dellx
cubes ont été additionnés avec l’option expand (voir section B.2), ce masquage
ne fonctionne plus puisque les dimensions du cube additionné ne sont pas les
mêmes que celles de la calibration. Donc, lorsque coaddlambdafiles a été uti
lisé avec l’option expandrrl, computeeverything doit également être appelé avec
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expand=1.
voro_tryhard : Lorsque l’algorithme de lissage adaptatif accrête les spectres
pour obtenir le rapport signal sur bruit demandé, il arrive que le rapport si
gnal sur bruit diminue lors de l’addition d’un nouveau spectre. Normalement,
cet évènement crée l’avortement du bin et tous les pixels qu’il contenait sont
marqués comme n’appartenant pas à un bin, et ils ne seront plus considérés lors
de l’accrétion des spectres pour un autre bin. Si voro_tryhard reçoit comme valeur
1, les spectres d’un bin avorté pourront être considérés par d’autres bins, à l’ex
ception du premier spectre du bin avorté (pour éviter de boucler sans fin sur le
même spectre). Cette procédure a été mise en place pour éviter que l’algorithme
d’accrétion ne soit trop long à s’exécuter. Les dernières optimisations faites sur
l’algorithme permettent maintenant d’utiliser cette option en tous temps sans
trop allonger le temps d’exécution. Par défaut : O. Valeur recommandée 1.
calib_adhoc Cette option permet de demander aux diverses routines appelées
par computeeverything d’utiliser le fichier de claibration créé par ADHOCw. Le
fichiers Phasprb.AD2 doit alors être présent dans le répertoire de traitement de
la galaxie. O La calibration est effectuée par computeeverything. 1 t Le fichier
de calibration d’ADHOCw est utilisé. Par défaut : O.
- startfrornneb Cette option permet d’outrepasser la phase d’intégration des
fichiers d’observation (fichiers ada) et de démarrer le traitement directement
à partir d’un cube contenant les interferogrammes intégrés. O : Le cube d’in
terferogramme est créé par computeeverything. 1 : Le fichier neb.ad3 est utilisé
comme point de départ de la réduction. Par défaut : O.
adacieldir : Cette option permet de spécifier qu’un cube de ciel doit être
créé à partir des fichiers d’observation (fichiers ada) contenus dans un certain
répertoire. Par défaut, le ciel est créé à partir du cube de la galaxie. Cette option
peut être utilisée lorsqu’une galaxie couvre tout le champ et qu’une observation
du ciel a été fait indépendemment de l’observation de la galaxie.
scalefactorciel : Cette option peut être utilisée lorsque l’option adacieldir est
utilisée pour compenser des temps d’intégration différents entre l’observation
de la galaxie et du ciel. Par exemple, si la galaxie a été observée deux fois plus
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longtemps que le ciel, cette variable doit recevoir la valeur de 2.0.
B.1.1 Exemple d’appel de computeeverything
computeeverything, ‘ngc5713’, ‘/home/odaigle/observations/ciel’ [‘M282’ ‘M284’],
‘M283’, 5, alignr=1, pot=1, correctguiding=1, voro=1, ignorecycle=[5, 6, 8].
Cet appel à computeeverything procède au traitement des données d’ob
servation contenues dans le répertoire /home/oda igle/observations/ciel/ M 283, en
utilisant les calibrations contenues dans /home/oda igle/observations/ciel / M 282
et /home/odaigle/observations/ciel/M284. Les cycles 5, 6 et $ ne seront pas
intégrés. Computeeverything procèdera à une correction des erreurs de guidage
(correctguidng=1) lors de l’intégration des fichiers d’observation, sans toutesfois cher
cher un saut du système de guidage (par défaut, guidingnobreak est initialisée à 1).
Ensuite, un lissage spectral de hanning sera effectué (par défaut, spectral_smooth
est initialisée à 1), suivi d’un réalignement du cube de données sur les raies du ciel
(align=1). Ensuite, la soustraction du ciel s’effectuera par une soustraction d’un cube
de ciel reconstruit par un fit d’une fonction polynomiale de 4e ordre (par défaut, re
movesky=1, ohmap_remove_sky=1 et ohmap_degree=4). Ensuite, un lissage adaptatif
ayant comme rapport signal sur bruit visé de 5 (voro=1 et targetsn=5) est effectué.
Les fichiers suivants seront créés
— calibration.ad3 : Cube de calibration contenant l’addition des calibration
contenues dans M282 et M284.
— cal_prb .ad2, cal_bru.ad2, cal_sum.ad2, cal_rv.ad2, cal_cen.adl,
cal_flriesse.adl, cal_valid.fits Fichiers extraits du cube de calibration.
cal_prb.ad2 fichier de phase parabolique pour transfromer un cube d’inter
ferogrammes en cube ordonné en longueurs d’onde. cal_bru.ad2 : fichier de la
phase brute, contenant la position du barycentre de la raie d’émission du cube
de calibration. caLsum.ad2 : Fichier contenant l’intensité totale du spectre de
calibration pour chaque pixel du cube de calibration. cal_rv.ad2 : Résultat de
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l’application de la phase parabolique au cube de calibration pour vérifier la
validité de la phase parabolique. cal_cen.ad2 Position x et y du centre des
anneaux de calibration. cal_finesse.ad2 Finesse obtenue sur tout le cube de
calibration. cal_valid.fits Masque de validité du cube de calibration. Ce fichier
indique où la calibratioll est considérée valide, ce qui permet d’élimiller les
régions vigiletées du champ.
— lambda.ad3 : Cube ordonné en longueur d’onde, résultat de l’intégration des
fichiers d’observation et de l’application de la phase parabolique.
— lambda-SZ1.ad3 : Cube lambda.ad3 qui a subi le lissage spectral de hanning.
lambda-SZ1-aligned.ad3 Cube lambda-SZ1.ad3 qui a subi l’alignement sur
les raies du ciel.
lambda-SZ1-aligned-OHmap.ad3 : Cube Iambda-SZ1-aligned.ad3 duquel a
été soustrait un cube de ciel.
— iciel.ad3 Cube de ciel qui a été soustrait du cube lambda-SZ1-aligned.ad3 pour
produire le cube lambda-SZ1-aligned-OHmap.ad3
- lambda-SZ1-aligned-OHmap-snO5-binned.ad3 : Cube la mbda-SZ 1-
aligned-OHmap.ad3 sur lequel le lissage adaptatif, ayant un rapport signal sur
bruit cible de 5, a été effectué. Ce cube contient le résultat brut de l’accrétion
des spectres e bins.
lambda-SZ1-aligned-OHmap-sriO5.ad3 : Cube lambda-SZ1-aligned-
OHmap-snO5-binned.ad3 sur lequel une triangulation de Delaunay a été
effectuée pour lisser les bordures des biils.
lambda-SZ1-aligned-OHmap-snO5-binned-adjusted.ad3 : Cube lambda
SZ1-a I igned-O H ma p-snO5- bin ned .ad3 sur lequel une recherche automatique des
raies d’émission dans les régions à très faible flux monochrornatique, corrélées
aux plus fortes raies d’émission environnantes a été effectuée.
- lambda-SZ1-aligned-OHmap-snO5-adjusted.ad3 Cube la m bda-SZ 1-
al igned-O H ma p-snO5- bin ned-adj usted . ad3 sur lequel une triangulation de Delau
nay a été effectuée pour lisser les bordures des bins.
- rv-SZ1-aligned-OHmap.ad2, mono-SZ1-aligned-OHmap.ad2, cont
S Z1-aligned-OHmap.ad2, width-SZ 1-aligned-OHmap.ad2 Cartes de
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vitesses radiales (rv), flux monochroi;iatique (mono), continu (cont) et largeurs
de raie (width) extraites du cube Iambda-SZ1-aligned-OHmap.ad3.
rv-SZ 1-aligried-OHmap-snO5-binned.ad2, mono-SZ1-aligned-OHmap-
snO5-binned.ad2, cont-SZ1-aligned-OHmap-snO5-binned.ad2, width
SZ1-aligned-OHmap-snO5-binned.ad2 : Cartes de vitesses radiales (rv),
flux monochromatique (mono), continu (cont) et largeurs de raie (width) ex
traites du cube Iambda-SZ1-aligned-OHmap-snO5-binned.ad3.
rv-SZ1-aligned-OHmap-snO5 .ad2, mono-SZ1-aligned-OHmap-
snO5 .ad2, cont-SZ1-aligned-OHmap-snO5 .ad2, width-SZ1-aligned-
OHmap-snO5.ad2 : Cartes de vitesses radiales (tv), flux monochrornatiques
(mono), continu (cont) et largeurs de raie (width) extraites du cube lambda




binned-adjusted.ad2 : Cartes de vitesses radiales (rv), flux monochromatique
(mono), continu (cont) et largeurs de raie (width) extraites du cube lambda
SZ1-aligned-OH map-snOS-binned-adj usted .ad3.
rv-SZ1-aligned-OHmap-snO5-adj usted.ad2, mono-S Z1-aligned-
OHmap-snO5-adjusted.ad2, cont-SZ1-aligned-OHmap-snO5-
adjusted.ad2, width-SZ1-aligned-OHmap-snO5-adjusted.ad2 Cartes
de vitesses radiales (rv), flux monochromatique (mono), continu (cont) et
largeurs de raie (width) extraites du cube lambda-SZ1-aligned-OHmap-snO5-
adjusted.ad3.
— binSize-SZ1-aligned-OHmap-snO5.ad2 : Carte donnant, pour chaque pixel,
la grosseur du bin auquel il est rattaché pour le lissage adaptatif ayant un
rapport signal sur bruit cible de 5.
— skyflat.ad2 : La correction en amplitude qui a été appliquée au cube de données
lors de l’alignement sur les raies du ciel (lors de la cération de lambda-SZ1-
aligned.ad3.
— offset.ad2 La correction dans la dimension spectrale (exprimée en canaux)
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qui a été appliquée au cube de données lors de l’alignement sur les raies du ciel
(lors de la cération de Iambda-SZ1-aligned.ad3.
stars.adl : Fichier contenant la position des étoiles utilisées pour la correction
des erreurs de guidage.
B.2 Addition de différents cubes : coaddlambdafiles
Cette procédure permet d’additionner deux cubes de données. Les cubes doivent
avoir été réalisés avec le même interféromètre puisque la procédure ii’effectue pas
d’ajustement de l’échelle spectrale (autre qu’une simple translation). Le procédure
peut trouver elle-même les translations spatiale et spectrale à effectuer pour super
poser deux cubes. Dans le cas où les deux cubes n’ont que très peu d’informations
communes, un fichier alignzone.adz peut être créé dans le répertoire de chacun des
cubes à additionner. La zone définie dans chacun des fichiers doit correspondre à peu
près à la même zone de la galaxie. La translation à effectuer sur les cubes sera calculée
à partir de cette zone.
Le prototype d’appel de la procédure est le suivant pro coaddlambdafiles,
dirs, align=a, removesky=sky, spectraLsmoothrrsl, ohmapremovesky=ohsky, ex
pand=expand.
Les options de cette procédure sont définies dans les paragraphes qui suivent.
— dirs : Les répertoires contenant les fichiers à additionner. Un minimum de deux
répertoires doivent être indiqués. Le résultat de l’addition sera enregistré dans
le premier répertoire. Le fichier lu de chaque répertoire a le prototype suivant
Iambda-[lissage spectralj-[alignement]-[soustraction du ciel].ad3. lissage spectral est
défini en fonction de l’argument passé à spectral_smooth. alignment est défini en
fonction de l’argument passé à align. soustraction du ciel est défini en fonction
de l’argument passé à removesky et ohmap_removesky.
— align Cette option doit être la même que celle passée à computeeverything.
Elle définit si coaddlambdafiles doit chercher pour des fichiers contenant le terme
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-aligned- pour procéder à l’addition.
remove_sky : Cette option doit être la même que celle passée à computeevery
thing. Elle définit si coaddlambdafiles doit chercher pour des fichiers contenant
le terme -OH ou -OHmap pour procéder à l’addition.
ohmap_remove_sky Cette option doit être la même que celle passée à com
puteeverything. Elle définit si coaddlambdafiles doit chercher pour des fichiers
contenant le terme -OHmap au lieu de -OH pour procéder à l’addition.
— spectral_smooth : Cette option doit être la même que celle passée à com
puteeverything. Elle définit si coaddlambdafiles doit chercher pour des fichiers
contenant le terme -SZ? où? est soit 1 ou 2 pour spécifier que le lissage spectral
a été fait avec un kernel de hanning ou un kernel gaussien. Si spectral_smooth
est mis à 0, la recherche n’incluera pas le terme en -SZ?.
— expand Par défaut, coaddlambdafiles produit des fichiers de taille égale au
premier fichier d’entrée. Si l’addition de fichier est réalisée dans le but d’étendre
le champ de la galaxie, expand doit être mis à 1 pour que le fichier de sortie soit
de taille égale au fichier original plus les translations effectuées pour additionner
les autres fichiers.
B.2.1 Exemples d’appel de coaddalmbdafiles
Avant d’appeler coaddlambdafiles, il est nécessaire de créer les cubes à additionner.
Voici l’exemple de réduction de la galaxie NGC 5033, qui a été observée à travers deux
différents filtres et dont les résultats doivent être additionnés dans un seul cube avant
d’effectuer les dernières étapes du traitement (lissage adaptatif, extraction des cartes
rv, mono, continu, largeurs de raie...). Voici un exemple complet des commandes à
effectuer
computeeverything, ‘ngc5033-1’, ‘/home/odaige/observations/cieI’, [‘W021’,
‘W024’], ‘W022’, 5, alignrrd, plot=p, correctguidingrrl, voror=0
computeeverything, ‘ngc5033-2’, ‘/home/odaigle/observations/ciel’, [‘W021’,
‘W024’], ‘W023’, 5, align=1, plot=p, correctguiding=1, voro=0
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coaddlambdafiles, [‘ngc5033-1’, ‘ngc5033-2’] align=1
computeeverything, ngc5033-1’, /home/odaigle/observations/ciel’ [‘W021’
W024’], ‘W023’, 5, align=1, plot=p, correctguiding=1, voro=1, tryhard_voro1,
coadd=1
Le premier appel à computeeverything effectue les premières étapes du traite
ment de données sur les données d’observatiolls contenues dans le répertoire W022
intégration des fichiers d’observation en corrigeant les erreurs de guidage, lissage spec
tral de hanning, alignement sur les raies du ciel, soustraction d’un cube de ciel). Notez
que le lissage adaptatif n’est pas fait sur ce cube de données (voro=O). Les résultats
sont conservés dans le répertoire ngc5033-1.
Le deuxième appel à computeeverything effectue les mêmes opérations que le pre
mier appel, mais cette fois-ci sur les données d’observation contenues dans le répertoire
W023. Les résultats sont conservés dans le répertoire ngc5033-2.
L’appel à coaddlambdafiles prend les fichiers Iambda-SZ1-aligned-OHmap.ad3 créés
par les deux appels à computeeverything contenus dans les répertoires ngc5033-
1 et ngc5033-2 et les additionlle. Le résultat est ensuite sauvegardé dans le
répertoire ngc5033-1 sous le nom Iambda-SZ1-aligned-OHmap-coadd.ad3. L’option
align=1 spécifie à coaddlambdafiles de traiter les fichiers sur lesquels l’alignement sur
les raies du ciel a été effectué puisque, par défaut, computeeverything n’effectue pas
cette opération.
Le dernier appel à computeeverything prend le cube de données résultant de l’ad
dition (par l’option coadd=1) et effectue les dernières étapes de du traitement de
données. Tous les fichiers résultant contiendront l’élément coadd dans leurs noms.
B.3 Autres routines utiles
Dans cette section, quelques routines utiles pour le traitement “manuel” des
données sont décrites. Seulement les routines les plus populaires sont décrites. Toutes
les routines utilisées pour le traitement de données sont disponibles sur le site
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http //www. astro . mnontreal. ca/fantomm/reduct ion.
— readad3(nom_fichier, trailer, xyz=re). Cette fouction lit un fichier de type
ad3 et retourne le cube. Le traiter du cube est retourné dans la variable traiter
si elle existe. Le trailer est. retourné au format de la structure ad3_trailer, définie
dans le fichier ad3_trailer__define. pro. La routine peut lire des fichiers compressés,
.ad3.gz. Le cube retourné est au format [x,y,z] (entrelacement des images mono-
chromatiques) si la variable xyz=1. Par défaut, le cube retourné est au format
{z,x,y] (entrelacement des spectres).
— writead3 (nom_fichier, cube, trailer, data_xyz=dx, write..xyziidw).
Cette fonction écrit un cube de données au format .ad3. Le cube à écrire doit
être passé dans la variable cube. Un traiter associé à ce cube peut être passé
dans la variable trailer. Si aucun traiter n’est passé, un traiter générique sera
créé. L’option data_xyz permet de spécifier le format du cube de données passé
à la fonction. Si data...xyz=O, le cube est au format [z,x,y]. Si data_xyz=1, le
cube est au format [x,y,z]. Par défaut, la fonction considère data_xyz=O. L’op
tion write_xyz permet de spécifier le format de l’enregistrement du cube. Si
write_xyzO, le cube est enregistré au format [z,x,y]. Si write_xyz=1, le cube est
enregistré au format [x,y,z]. Par défaut, la routine considère write_xyzO. Si le
champ was_compressed de la structure ad3_trailer est à 1, le fichier sera compressé
lors de so enregistrement. Si le nom du fichier a écrire contient l’extension .gz,
le fichier sera compressé lors de son enregistrement.
readad2 (nom_fichier, trailer) Cette fonction lit un fichier au format .ad2 et
retourne son contenu. Si la variable trailer existe. le traiter du fichier est retourné
au format ad2_trailer, défini dans le fichier ad2_trailer__define.pro.
— writead2 (nom_fichier, image, trailer) : Cette fonction écrit un fichier au
format .ad2. Les données écrites sont prises dans la variable image. Le traiter de
ce fichier sera trailer si la variable existe, sinon un traiter générique sera créé.
— readadl(nom_fichier) Cette fonction lit un fichier au format .adl et le re
tourne.
— writeadl (nom_fichier, données) : Cette fonction crée un fichier au format
.adl et y écrit les données contenues dans la variable données.
— ad3ToFits(ad3, fits, hdr, fits_xyz=fx) : Cette fonction lit le fichier ad3 au
format ad3 et le transforme au format fits dans le fichier nommé par la variable
fits. L’entête fits contenue dans la variable hdr sera inclue dans le fichier fits écrit.
L’option fits_xyz permet de spécifier le format du fits à écrire. Si fits_xyzEO, le
fichier fits sera écrit au format [z,x,y]. Si fits.xyz=1, le fichier fits sera écrit au
format {x,y,z]. Par défaut, fits_xyz=O.
ad2ToFits(ad2, fits, hdr, fitsxyz=fx) : Cette fonction lit le fichier ad2 au
format ad2 et le transforme au format fits dans le fichier nommé par la variable
fits. L’entête fits contenue dans la variable hdr sera inclue dans le fichier fits
écrit.
— fitsToAd3(fits, ad3, trailer, ad3xyz=ax) : Cette fonction lit le fichier fits
au format fits et le transforme au format ad3. Le trailer sera ajouté au fichier ad3
si la variable trailer existe. L’option ad3xyz permet de spécifier le format du ad3
à écrire. Si ad3xyz=O, le fichier fits sera écrit au format [z,x,y]. Si ad3xyz=1,
le fichier fits sera écrit au format [x,y,z]. Par défaut, fitsxyz=O.
— fitsToAd2(fits, ad2, trailer) : Cette fonction lit le fichier fits au format fits
et le transforme au format ad2. Le trailer sera ajouté au fichier ad2 si la variable
trailer existe.
